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Introduction
La queˆte de l’infiniment petit et de l’infiniment grand est arrive´e aujourd’hui a` une pe´riode
charnie`re de son histoire. Les de´veloppements the´oriques re´alise´s au cours du XXe`me sie`cle et les
mesures de pre´cision croissante, ont permis de fournir a` ces deux domaines des mode`les cohe´rents
que sont le Mode`le Standard de la physique des particules et le Mode`le Standard de la cosmologie.
Malgre´ les diffe´rences de formalisme, la pe´riode que nous vivons est singulie`re, car pour la premie`re
fois, les observations re´alise´es aux e´chelles subatomiques et cosmologiques permettent aux deux
mode`les de se contraindre mutuellement.
La cosmologie est une science qui trouve ses origines a` l’aube de l’Humanite´. Reflexion me´taphy-
sique jusqu’a` la Renaissance, elle est peu a` peu devenue une science au sens moderne du terme avec
les travaux fondateurs de Copernic, Galile´e, Kepler et Newton. Au de´but du XXe`me sie`cle, Einstein
re´volutionna la conception que nous avions de l’Univers avec sa the´orie de la gravite´, la Relativite´
Ge´ne´rale, offrant un outil puissant a` la formalisation de la cosmologie. Forts de ce cadre, Friedmann
et Lemaˆıtre de´rive`rent des solutions non-statiques aux e´quations de la Relativite´ Ge´ne´rale qui trou-
veront une assise observationnelle apre`s que Hubble euˆt constate´ en 1929 que les galaxies s’e´loignent
les unes de autres avec une vitesse proportionnelle a` leurs distances, montrant que notre Univers est
en expansion.
La physique des particules est une science plus jeune. Elle a vu le jour a` la fin du XIXe`me sie`cle
avec la de´couverte de l’e´lectron et le premier mode`le d’atome propose´ par Thomson en 1897 et
a e´volue´, absorbant au passage le formalisme quantique de´veloppe´ dans les anne´es vingt, jusqu’a`
l’e´tablissement du Mode`le Standard initie´ par Glashow, Salam et Weinberg a` la fin des anne´es
soixante.
Les deux domaines vont se rapprocher une premie`re fois a` la fin des anne´es quarante, graˆce a`
Gamow, Alpher et Herman. En s’appuyant sur la physique nucle´aire, ils propose`rent un mode`le de
formation des noyaux le´gers dans un Univers en expansion, initialement dense, suivant les observa-
tions de Hubble et les solutions de la Relativite´ Ge´ne´rale de Friedmann et Lemaˆıtre. C’est le mode`le
de Big Bang. Ces travaux offrent la possibilite´ de tester quantitativement les pre´dictions par l’expe´-
rience, avec notamment la mesure de l’abondance des e´le´ments le´gers ou encore l’observation d’un
rayonnement fossile vestige d’un Univers primordial chaud et dense, le Fond Diffus Cosmologique.
Depuis lors, l’intrication entre ces deux branches de la physique n’a fait que se consolider et
s’entretenir. De surcroˆıt, chaque mode`le cherche des re´ponses a` ses limitations et ses lacunes dans
les succe`s et les progre`s de l’autre. Aujourd’hui, infiniment petit et infiniment grand sont plus que
jamais relie´s a` travers la volonte´ de compre´hension du contenu de l’Univers. Ainsi et pour exemple,
l’un des proble`mes majeurs en cosmologie est l’omnipre´sence d’une matie`re dont la nature nous
e´chappe, la matie`re noire non-baryonique. C’est une the´orie issue du monde de la physique des
hautes e´nergies, propose´e pour expliquer des insuffisances du Mode`le Standard de la physique des
particules, la Supersyme´trie, qui offre une particule stable qui posse`derait les proprie´te´s requises et
qui est a` ce jour l’un des candidats a` la matie`re noire des plus pertinents. La recherche de cette
particule est un domaine de recherche particulie`rement actif, se situant a` la croise´e de la physique
des hautes e´nergies et de la cosmologie.
Un autre exemple de rapprochement est celui de l’extension des mode`les standards. En effet,
le mode`le de Big Bang ne permet pas d’expliquer plusieurs proprie´te´s pourtant incontournables de
l’Univers comme la formation des structures, la platitude ou l’homoge´ne´ite´ du rayonnement de Fond
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Diffus Cosmologique. Le Mode`le Standard de la physique des particules ne permet pas d’introduire
la masse des constituants e´le´mentaires. Au-dela` de ces deux mode`les, la cosmologie par l’Inflation
et la physique des particules par le me´canisme de Higgs, font appel a` des champs scalaires et des
me´canismes de brisure de syme´trie.
Le de´veloppement de grands acce´le´rateurs a permis a` la physique des particules de sonder la
structure “infinite´simale” de la matie`re graˆce a` des e´nergies de plus en plus grandes, s’approchant
des conditions de densite´ et de pression qui re´gnaient dans l’Univers peu apre`s le Big Bang. Par la`
meˆme nous avons apporte´ des contraintes sur les processus qui re´gissaient l’e´volution de l’Univers
a` ces e´poques. Ne´anmoins, il sera impossible de recre´er sur Terre les e´nergies mises en jeu si l’on
conside`re l’Univers primordial. Aussi ce sera par l’e´tude de ces instants que l’on pourra comple´ter
nos connaissances en physique des hautes e´nergies.
Tre`s re´cemment, les me´thodes d’observation de la cosmologie se sont modernise´es permettant a`
cette science d’entrer dans une nouvelle phase, la cosmologie de pre´cision. L’observation de l’abon-
dance des e´le´ments le´gers, de la relation distance-luminosite´ des Supernovæ, de la distribution en
trois dimensions de la matie`re dans l’Univers, ou encore la mesure de pre´cision de l’intensite´ et de
la polarisation du rayonnement de Fond Diffus Cosmologique nous ont permis de contraindre forte-
ment les mode`les cosmologiques a` travers le contenu, la ge´ome´trie et la dynamique de l’Univers. Ces
contraintes s’appliquent e´galement aux mode`les de la physique des hautes e´nergies et par exemple,
la contrainte la plus forte sur la masse des neutrinos est d’origine cosmologique.
Au sein des observables cosmologiques, le rayonnement de Fond Diffus Cosmologique (CMB
pour Cosmic Microwave Background) joue un roˆle pre´ponde´rant. Il a e´te´ e´mis a` peu pre`s 380000 ans
apre`s le Big Bang, quand les photons de l’Univers ont cesse´ d’eˆtre en interaction avec les e´lectrons.
Son intensite´ (ou tempe´rature) est en premie`re approximation isotrope, mais comporte des aniso-
tropies qui sont les empreintes de la physique de l’Univers primordial, laisse´es par dernie`re diffusion
des photons sur les e´lectrons. Il constitue le rayonnement le plus ancien que nous pouvons de´tecter1
et l’e´tude de l’information physique ve´hicule´e dans ses anisotropies permet de contraindre les para-
me`tres du Mode`le Standard de la cosmologie avec une pre´cision ine´gale´e. Elle permet e´galement de
sonder de manie`re indirecte mais unique les premie`res fractions de seconde de l’Univers, quand la
densite´ d’e´nergie e´tait plusieurs dizaines d’ordres de grandeur supe´rieure a` celle que nous pouvons
atteindre au sein des acce´le´rateurs.
Ces anisotropies de l’intensite´ du CMB furent mesure´es pour la premie`re fois par le satellite Cobe
en 1992, avec une amplitude de l’ordre de 10−5 par rapport a` l’intensite´ moyenne, avec une re´solution
de 7◦. Depuis, un grand nombre d’expe´riences au sol, embarque´es a` bord de ballons stratosphe´riques
(comme l’expe´rience Archeops) ou a` bord de satellites se sont attele´es a` cette mesure avec des
sensibilite´s et des re´solutions angulaires croissantes. La mesure la plus comple`te et la plus pre´cise
a` ce jour est le fait de l’expe´rience satellite Wmap qui a permis de donner les contraintes les plus
pre´cises a` ce jour sur un grand nombre des parame`tres des mode`les cosmologiques. La mesure
ultime de ces anisotropies d’intensite´, c’est a` dire limite´e uniquement par des contraintes statistiques
intrinse`ques a` la nature du CMB, sera re´alise´e par le satellite europe´en Planck, dont le lancement
est pre´vu le 31 juillet 2008.
En outre, le CMB est un rayonnement polarise´. Cette polarisation, elle aussi anisotrope, est due
a` des processus physiques semblables a` ceux responsables des anisotropies d’intensite´. Sa mesure
me`ne a` des informations comple´mentaires et de ce fait permet de lever des de´ge´ne´rescences dans la
de´termination des parame`tres des mode`les cosmologiques. Elle sera e´galement une source d’informa-
tions inaccessibles au travers de la tempe´rature, comme par exemple sur la formation des premie`res
e´toiles et galaxies, sur les mode`les d’Inflation ou sur l’existence et la nature d’un champ magne´tique
primordial. Cependant, le signal polarise´ est bien plus faible que celui des anisotropies en tempe´ra-
ture et c’est pour cela que les mesures en sont a` leurs balbutiements. Elles furent initie´es a` grande
e´chelle par le satellite Wmap mais ce sera le satellite Planck qui le premier pourra effectuer une
1 Les neutrinos se sont decouple´s avant les photons, ne´anmoins la de´tection du fond de neutrinos cosmologiques
demeure a` ce jour inenvisageable.
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mesure de pre´cision de la polarisation a` grande e´chelle du CMB.
La bande de fre´quence dans laquelle nous observerons le CMB (de la dizaine au millier de
GHz) est e´galement peuple´e par d’autres e´missions qui viendront contaminer la mesure. Ce sont
les e´missions d’avant-plan. Ces e´missions peuvent eˆtre ponctuelles (plane`tes, e´toiles, galaxies) ou
diffuses. Les e´missions diffuses sont les plus ge`nantes aux e´chelles auxquelles nous nous inte´resserons,
en raison du fait qu’elles s’ajoutent a` l’information cosmologique sur tout le ciel. Ces e´missions
diffuses sont dues a` l’e´mission de notre Galaxie et sont principalement de trois types : l’e´mission
synchrotron et le rayonnement de freinage des e´lectrons libres de notre Galaxie a` basses fre´quences
et l’e´mission des grains de poussie`re du milieu interstellaire a` hautes fre´quences. De plus, la premie`re
et la dernie`re devraient eˆtre significativement polarise´es.
S’affranchir efficacement de ces signaux non-cosmologiques au sein des donne´es dans des expe´-
riences destine´es a` l’observation du CMB requiert le de´veloppement de me´thodes efficaces en vue
de leur soustraction et une tre`s bonne connaissance de la localisation spatiale et du comportement
spectral de ces e´missions. Ceci est particulie`rement vrai pour la polarisation, ou` le signal que nous
cherchons a` extraire de la mesure du ciel est tre`s faible et ou` les connaissances sur les e´missions
galactiques sont pour le moment insuffisantes.
Cette the`se est de´die´e a` la mesure des anisotropies du Fond Diffus Cosmologique, particu-
lie`rement en polarisation et a` la compre´hension, la mode´lisation et la soustraction des e´missions
d’avant-plan. Les travaux que nous avons entrepris s’inscrivent tous dans la pre´paration a` l’analyse
et a` l’exploitation des donne´es du satellite Planck. L’expose´ s’articulera en cinq parties :
? Dans une premie`re partie nous donnerons une introduction aux anisotropies du Fond Diffus
Cosmologique. Pour ceci nous mettrons tout d’abord en place le formalisme du Mode`le “Stan-
dard” de la cosmologie. Nous donnerons ses limites et nous pre´senterons une introduction a`
la pe´riode d’Inflation. Nous dresserons pour finir l’e´tat des lieux des mesures cosmologiques,
menant a` un mode`le de concordance, le mode`le ΛCDM. Ensuite, nous pre´senterons le rayon-
nement de Fond Diffus Cosmologique. Nous aborderons le formalisme utilise´ pour son e´tude
et les me´canismes physiques responsables de ses anisotropies, en tempe´rature et en polarisa-
tion. Enfin, nous pre´senterons l’expe´rience ballon Archeops dont le traitement des donne´es a
constitue´ une partie de nos travaux, l’expe´rience satellite Wmap autour de laquelle s’articulent
les comparaisons que nous effectuerons au long de cet expose´ et l’expe´rience satellite Planck
dont la pre´paration est le fil conducteur de cette the`se.
? Au cours d’une seconde partie, nous regarderons l’effet d’un champ magne´tique primordial
sur la polarisation du CMB. Nous pre´senterons pour commencer, de manie`re plus formelle, les
processus de ge´ne´ration des anisotropies en tempe´rature et en polarisation afin d’obtenir des
expressions analytiques de´crivant leur e´volution et de formuler des hypothe`ses simplificatrices
permettant d’inte´grer ces relations. Forts de ce formalisme, nous y incluerons l’effet d’un champ
magne´tique primordial. Nous essayerons enfin de comparer nos re´sultats a` d’autres approches
et de donner des contraintes expe´rimentales sur la nature de ce champ.
? Dans une troisie`me partie, nous pre´senterons les analyses effectue´es a` partir des mesures de
l’expe´rience Archeops, en vue de la pre´paration a` l’analyse des donne´es de Planck. Un pre-
mier chapitre sera consacre´ a` l’e´tude de la gaussianite´ des donne´es en tempe´rature, permettant
de contraindre les mode`les inflationnaires et de de´tecter d’e´ventuels effets syste´matiques re´si-
duels et des contaminations par des e´missions d’avant-plan. Un second chapitre sera consacre´
a` la premie`re mesure de l’e´mission diffuse polarise´e de la poussie`re galactique a` grande e´chelle,
a` l’aide des mesures effectue´es a` 353 GHz.
? Dans une quatrie`me partie nous pre´senterons une me´thode de se´paration de composantes per-
mettant d’extraire les diffe´rentes contributions physiques (CMB, e´missions d’avant-plan, bruit
instrumental) a` partir d’observations a` plusieurs fre´quences. Ces observations seront traite´es de
manie`re aveugle, conjointement en tempe´rature et en polarisation, ce qui constitue l’originalite´
de cette me´thode. Nous donnerons en premier lieu le principe ge´ne´ral de ce genre de me´thode
et nous passerons en revue les diffe´rents algorithmes couramment utilise´s par la communaute´
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CMB. Nous pre´senterons ensuite la me´thode que nous avons de´veloppe´e, PolEMICA, et nous
tenterons de montrer ses performances sur des simulations simples du ciel, vu par Planck.
Enfin, nous essayerons a` l’aide de simulations plus re´alistes de donner des contraintes sur le
traitement des donne´es de Planck.
? Enfin, dans une cinquie`me et dernie`re partie, nous nous attacherons a` mode´liser les e´missions
galactiques polarise´es du synchrotron et de la poussie`re. Pour cela, nous conside´rerons les
processus physiques qui en sont responsables et nous verrons qu’ils sont fonction du champ
magne´tique galactique, que nous mode´liserons. Nous inte´grerons ces effets sur la ligne de vise´e
afin d’obtenir des cartes de ces e´missions. Pour finir, nous comparerons notre mode`le des
e´missions galactiques polarise´es aux donne´es des expe´riences Archeops et Wmap.
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Fond Diffus Cosmologique
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Chapitre 1
La cosmologie et le mode`le ΛCDM
Au cours de ce chapitre, nous allons pre´senter le mode`le ΛCDM (pour Lambda-dominated Cold
Dark Matter), qui est le mode`le cosmologique qui de´crit le mieux les observations actuelles.
Nous allons de prime abord donner une introduction au Mode`le “Standard” de la cosmologie1 ou
mode`le du Big Bang chaud, qui permet de de´crire la dynamique de l’Univers dans le cadre de la
the´orie de la Relativite´ Ge´ne´rale d’Einstein et qui est l’un des e´le´ments du mode`le ΛCDM. Cependant,
comme nous le verrons, ce mode`le n’est pas suffisant pour expliquer certaines des observations qui ont
e´te´ faites. Il faudra lui ajouter une phase d’expansion acce´le´re´e, l’Inflation, dont nous pre´senterons
les grandes lignes. Enfin, nous pre´senterons les observations faites a` ce jour pour contraindre la
composition et la ge´ome´trie de l’Univers, dont aucune a` ce jour ne s’e´loigne du mode`le ΛCDM.
1.1 Formalisme de la cosmologie
1.1.1 Hypothe`ses constitutives
Pour de´crire un syste`me aussi complexe que l’Univers, il va falloir formuler des hypothe`ses fortes.
La plus forte d’entre elles, mais aussi la plus simple, est de conside´rer l’Univers comme un syste`me
homoge`ne (invariance par translation) et isotrope (invariance par rotation) a` grande e´chelle. C’est
ce que l’on appelle le principe cosmologique. Cette hypothe`se implique que l’on retrouve les meˆmes
caracte´ristiques statistiques en terme de contenu ou de ge´ome´trie quel que soit le point de l’Univers
conside´re´. Meˆme si il apparaˆıt e´vident que cette hypothe`se n’est pas justifie´e aux e´chelles astrophy-
siques, un nombre croissant d’observations a` grande e´chelle la motive, a` des e´chelles supe´rieures au
Gpc. Parmi celles-ci, l’observation de la tempe´rature du Fond Diffus Cosmologique a apporte´ une
manifestation puissante du principe cosmologique. En effet, quelque soit la direction d’observation,
cette tempe´rature est constante sur le ciel a` quelques 10−5 K pre`s [Smoot et al. 1992].
La seconde hypothe`se, est base´e sur l’observation faite par Hubble en 1929, qui a mesure´ un de´ca-
lage vers le rouge ou redshift des galaxies augmentant avec leur distance par rapport a` la Voie Lacte´e,
montrant ainsi que plus une galaxie est e´loigne´e, plus elle s’e´loigne rapidement de nous et mettant en
e´vidence un Univers en expansion [Hubble 1929]. Dans cet Univers en expansion, si l’on remonte le
temps, la densite´ augmente et une phase initiale tre`s dense devra eˆtre envisage´e. Cependant, celle-ci
est courte par rapport a` l’aˆge de l’Univers et nous conside´rerons une densite´ suffisamment faible
pour que seules soient significatives les interactions a` longues porte´es, e´lectromagne´tique et gravi-
tationnelle. L’Univers e´tant e´lectriquement neutre, la force e´lectromagne´tique re´sultante a` grande
e´chelle sera ne´gligeable (effet d’e´crantage). Ainsi, une the´orie de´crivant l’Univers sera une the´orie
gravitationnelle. Elle sera la meilleure the´orie de la gravitation dont nous disposons actuellement, la
the´orie de la Relativite´ Ge´ne´rale d’Einstein, qui ne souffre d’aucune contradiction expe´rimentale a`
ce jour.
1 Le terme standard est relativement ambigu au vu de l’histoire de la cosmologie. Lorsque nous utiliserons Mode`le
“Standard” entre guillemets, nous nous re´fe´rerons a` ce qu’e´tait le mode`le au de´but des anne´es 70. Aujourd’hui, la
Cosmologie Standard moderne inclut d’autres the´ories devenues incontournables au fil des ans.
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Partie I Introduction aux anisotropies du Fond Diffus Cosmologique
1.1.2 Les e´quations d’Einstein en relativite´ ge´ne´rale
Dans la the´orie de la relativite´ ge´ne´rale, espace et temps sont contenus au sein d’une ge´ome´trie
commune. Cette ge´ome´trie a` quatre dimensions est de´finie par un tenseur syme´trique, la me´trique
de´note´e gµν dans un syste`me de coordonne´es x
µ. L’intervalle se´parant deux e´ve´nements est alors
de´fini par2 :
ds2 = gµνdx
µdxν (1.1)
La valeur des composantes du tenseur me´trique de´pend de la ge´ome´trie de l’Univers. Ce ten-
seur e´tant syme´trique, 10 de ses 16 composantes sont inde´pendantes. Les lois de la physique e´tant
invariantes par changement de coordonne´es (invariance de jauge), seules 6 e´quations de´crivant la
dynamique pourront eˆtre formule´es. Les 4 degre´s de liberte´ subsistants devant eˆtre fixe´s, il faudra
choisir une jauge.
Les e´quations d’Einstein, vont relier l’information purement ge´ome´trique contenue dans le tenseur
d’Einstein, que nous de´finissons a` partir de la me´trique en annexe B.1, au contenu de l’Univers de´crit
par le tenseur e´nergie-impulsion, Tµν . Ce dernier a une composante temps-temps correspondant a`
la densite´ d’e´nergie, des composantes temps-espace correspondant aux moments et des composantes
espace-espace correspondant aux composantes de l’impulsion. Les e´quations d’Einstein s’e´crivent :
Gµν = 8piGTµν (1.2)
ou` le facteur de proportionnalite´ 8piG est pre´sent pour retrouver la limite newtonienne dans le cas
de champs gravitationnels faibles.
La de´rive´e covariante du tenseur d’Einstein est nulle (identite´s de Bianchi). Il en re´sulte, d’apre`s
l’e´quation (1.2), la conservation du tenseur e´nergie-impulsion. Une solution particulie`re de cette loi
de conservation est la me´trique elle-meˆme. Cette solution particulie`re est souvent e´crite comme un
terme supple´mentaire au sein des e´quations d’Einstein qui introduit la constante cosmologique Λ :
Gµν + Λgµν = 8piGTµν (1.3)
Cette constante cosmologique fut historiquement ajoute´e afin de fournir une solution statique
a` l’e´quation d’Einstein avant d’eˆtre abandonne´e apre`s l’observation de l’expansion de l’Univers par
Hubble. Re´cemment, au cours des anne´es 1990, elle a suscite´ un regain d’inte´reˆt avec l’observation de
l’acce´le´ration de l’expansion, pour devenir incontournable de nos jours, comme nous le pre´senterons.
1.2 Le Mode`le “Standard” de la cosmologie
Afin de pouvoir utiliser la the´orie de la relativite´ ge´ne´rale dans le cadre de la cosmologie et d’en
de´duire les lois de la dynamique de l’Univers, il va falloir imposer des syme´tries, comme celles dicte´es
par le principe cosmologique ou encore tenir compte de l’expansion de l’Univers.
1.2.1 Syme´tries, choix de la me´trique
La classe des me´triques re´pondant aux syme´tries dicte´es par le principe cosmologique et qui
satisfont a` l’expansion peut se re´sumer a` la me´trique de Friedmann-Robertson-Walker, qui s’e´crit en
coordonne´es sphe´riques :
ds2 = gµνdx
µdxν = dt2 − a(t)2
{
dr2
1− κr2 + r
2dθ2 + r2 sin2 θdϕ2
}
(1.4)
ou` κ est l’indice de courbure3 et a(t) est le facteur d’e´chelle, rendant compte de l’expansion de
l’espace au cours du temps. Le redshift z est relie´ au facteur d’e´chelle par la relation (1 + z) = a/a0
2 Nous utilisons la convention selon laquelle les indices grecs vont de 0 a` 3 et les indices latin de 1 a` 3. Ainsi, dans
xµ, x0 repre´sente la dimension de temps et les xi = {x1, x2, x3} repre´sentent les trois dimensions d’espace.
3 κ vaut -1, 0 ou 1 selon que l’Univers est respectivement ouvert, plat ou ferme´.
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ou` a0 est le facteur d’e´chelle actuel, a0 ≡ a(z = 0). Toujours en conside´rant les syme´tries relie´es a`
l’homoge´ne´ite´ et a` l’isotropie, nous pouvons e´galement donner la forme du tenseur e´nergie-impulsion.
Ce dernier est dans ce cas diagonal et ne de´pend que de la densite´ ρ(t) et de la pression P (t) du
fluide parfait contenant l’ensemble des composantes de l’Univers : T 00 = ρ(t), T
i
i = P (t).
1.2.2 Dynamique, e´quations de Friedmann-Lemaˆıtre
Si l’on applique les e´quations d’Einstein (1.3) a` la me´trique de Friedmann-Robertson-Walker
(1.4), nous obtenons les e´quations de Friedmann-Lemaˆıtre, dictant la dynamique de l’Univers4
[Friedmann 1922, Friedmann 1924] :
H2 ≡
(
a˙
a
)2
=
8piG
3
ρ+
Λ
3
− κ
a2
a¨
a
=
4piG
3
(ρ+ 3P ) +
Λ
3
(1.5)
ou` H est le parame`tre de Hubble. On de´finit la constante de Hubble, valeur actuelle de H par H0 ≡
H(z = 0). La premie`re e´quation peut eˆtre re´e´crite de la fac¸on suivante :
H2 =
8piG
3
(ρ+ ρκ + ρΛ), ρκ ≡ − 3κ
8piGa2
, ρΛ ≡ Λ
8piG
(1.6)
ou` ρ repre´sente la densite´ totale de matie`re non relativiste (ρNR) et de rayonnement et de matie`re
relativiste (ρR), ρκ est la densite´ de courbure et ρΛ la densite´ de constante cosmologique. En de´-
finissant la densite´ critique de l’Univers correspondant a` la densite´ totale d’un Univers plat sans
constante cosmologique, ρc ≡ 3H2/8piG, nous pouvons re´e´crire l’e´quation (1.6) sans dimension5 :
H2(Ωm + ΩΛ − Ωκ) =
(
a˙
a
)2
⇒ Ωm + ΩΛ − Ωκ = 1 (1.7)
ou` l’on a de´fini les parame`tres cosmologiques Ωi, rapports des densite´s de matie`re, de courbure et de
constante cosmologique a` la densite´ critique, de la manie`re suivante : Ωm = ρ/ρcΩκ = ρκ/ρc = κ/(a2H2)
ΩΛ = ρΛ/ρc = Λ/(3H
2)
(1.8)
L’e´quation (1.7) relie la densite´ de courbure a` la somme des densite´ de matie`re et de constante
cosmologique, que l’on appellera densite´ totale de l’Univers, Ω0 ≡ Ωm + ΩΛ. Ainsi selon que Ω0 soit
plus petit, e´gal ou plus grand que 1, l’Univers sera respectivement de ge´ome´trie ouverte, plane ou
ferme´e.
Enfin, a` partir des deux e´quations de Friedmann-Lemaˆıtre ou encore a` partir de la conservation
du tenseur e´nergie-impulsion, nous pouvons e´crire l’e´quation de continuite´ pour le fluide primordial :
ρ˙+ 3H(ρ+ P ) = 0 (1.9)
Dans cette e´quation, ρ et P ne sont pas de´pendants. Ainsi, on de´finit une constante w telle que
l’on puisse e´crire pour chaque composante une e´quation d’e´tat :
P = wρ (1.10)
4 a˙ ≡ da/dt
5 La densite´ critique actuelle ρc,0 est de l’ordre de 10−29h2g·cm−3, ou` h ≡ H0/100km·s−1·Mpc−1. La valeur de
ρc,0 e´quivaut environ a` 3 protons par me`tre cube.
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1.2.3 E´volution du facteur d’e´chelle
Graˆce aux e´quations d’e´tat (1.10) pour chaque composante (matie`re non-relativiste, rayonnement
et matie`re relativiste, courbure, constante cosmologique) ainsi qu’a` l’e´quation de continuite´ que l’on
conside´rera dans le cas ou` une des composantes domine, nous pouvons donner l’e´volution de la
densite´ en fonction du facteur d’e´chelle :
ρ ∝ a−3(1+w) (1.11)
De plus, graˆce a` la seconde e´quation de Friedmann-Lemaˆıtre (1.5) nous pourrons e´galement
donner la de´pendance en temps du facteur d’e´chelle.
a ∝ t 23(1+w) , (w 6= −1) (1.12)
? domination de la matie`re non-relativiste (ρNR) : pour la matie`re non-relativiste, w = 0 et ainsi
ρ ∝ a−3 et a ∝ t 23 . Ce re´sultat est intuitif, la densite´ de matie`re se diluant volumiquement
avec l’expansion.
? domination du rayonnement (ρR) : pour le rayonnement, w = 1/3 et ainsi ρ ∝ a−4 et a ∝ t 12 .
Pour le rayonnement, a` la dilution volumique s’ajoute le de´calage en longueur d’onde line´aire
en a−1.
? domination de la constante cosmologique (ρΛ) : la constante cosmologique posse`de l’e´trange
e´quation d’e´tat P = −ρ ⇔ w = −1. Ainsi sa densite´ ne de´pend pas de a. E´tant donne´
que les densite´s de matie`re et de rayonnement de´croissent au cours du temps, la densite´ de
constante cosmologique, meˆme faible mais constante, peut dominer a` long terme. L’e´quation de
Friedmann permet de voir que cette domination conduit a` une expansion exponentielle a ∝ eHt.
Nous verrons que l’Univers a pu connaˆıtre une telle phase d’expansion dans ses tout premiers
instants, lors de la phase d’Inflation et que les observations les plus re´centes montrent que nous
subissons actuellement un tel type d’expansion. Cependant, ces phe´nome`nes sont tre`s diffe´rents
car ils sont provoque´s par des espe`ces diffe´rentes, comme nous le pre´senterons ulte´rieurement.
Les observations re´centes tendent a` montrer que la densite´ de courbure est tre`s faible et de
ce fait, nous e´carterons la domination qui lui incombe. La de´pendance des densite´s de matie`re et
de rayonnement montre que l’Univers primordial a duˆ eˆtre domine´ par le rayonnement. Au fil de
l’expansion, le rayonnement s’est dilue´ plus rapidement que la matie`re et apre`s une pe´riode d’e´galite´
intervenant a` te´q ' 1000 ans, la matie`re a a` son tour domine´ pour finalement laisser place a` la
constante cosmologique.
1.2.4 Le mode`le du Big Bang chaud
En s’appuyant sur la description ge´ome´trique de l’Univers que nous avons formule´e, nous voulons
de´sormais donner une description microscopique de l’Univers mettant en jeu les particules et leurs
interactions. Le mode`le du Big Bang chaud propose une telle description en s’appuyant sur trois
observations fondamentales que nous allons pre´senter.
Les trois piliers du mode`le du Big Bang chaud
? L’expansion de l’Univers :
que nous avons de´ja` mentionne´e en 1.1.1.
? La nucle´osynthe`se primordiale :
Au cours des anne´es 50, la the´orie la plus accepte´e postulait que les e´le´ments chimiques plus
lourds que l’Hydroge`ne avaient e´te´ produits au sein des e´toiles et lors des explosions de super-
novæ. Bien que satisfaisantes sur les e´le´ments lourds, cette the´orie n’e´tait pas suffisante pour
expliquer l’abondance dans l’Univers des e´le´ments le´gers, comme celles du Deute´rium 2H, de
l’He´lium 3He et 4He ou du Lithium 7Li. En 1946, Gamow e´labora une the´orie selon laquelle
quasiment toute la matie`re de l’Univers fut forme´e aux cours des 3 premie`res minutes, lorsque
la tempe´rature e´tait suffisamment importante pour permettre la fusion des protons et neutrons
en e´le´ments le´gers [Gamow 1946]. C’est ce qu’on appelle la nucle´osynthe`se primordiale. Cette
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the´orie pre´dit avec une remarquable pre´cision l’abondance des e´le´ments jusqu’au 7Li, pourtant
e´tale´e sur plusieurs ordres de grandeur [Kolb & Turner 1990].
? Le de´couplage des photons du CMB :
Au sein du plasma primordial, les photons sont couple´s aux e´lectrons par diffusion Compton.
Le taux de re´action est proportionnel a` la section efficace de diffusion, a` la densite´ d’e´lectrons
et a` leurs vitesses relatives. Photons et e´lectrons restent en e´quilibre thermodynamique tant
que le temps moyen entre deux collisions reste infe´rieur au temps de Hubble (tH = 1/H).
La tempe´rature de l’Univers de´croissant avec le temps et la section efficace de diffusion e´tant
proportionelle a` la tempe´rature, le temps moyen entre deux collisions va augmenter, jusqu’au
moment ou` les espe`ces n’inte´ragissent plus entre elles. On dit qu’elles sont de´couple´es. Depuis,
les photons se propagent librement dans l’Univers, ne subissant plus qu’un effet de dilution duˆ
a` l’expansion. C’est le rayonnement de Fond Diffus Cosmologique (ou CMB pour Cosmic Mi-
crowave Background) que nous observons aujourd’hui et qui constitue le sujet central de cette
the`se, dont la tempe´rature fut mesure´e par Cobe a` 2.725±0.001 K [Fixsen & Mather 2002].
Histoire thermique de l’Univers
A` partir des observation de´crites ci-dessus et du Mode`le Standard de la physique des particules
nous pouvons reconstituer l’e´volution des constituants et de leurs interactions.
En appliquant les lois de la thermodynamique, on peut de´finir une tempe´rature, en particulier
pour les photons cosmologiques, qu’ils soient couple´s a` la matie`re ou non. Cette tempe´rature, que
l’on peut relier a` l’e´nergie, est soumise a` la dilution due a` l’expansion (T (t) ∝ a(t)−1). En remontant
le temps, le facteur d’e´chelle diminue, la tempe´rature augmente et les re´actions entre les diffe´rentes
espe`ces e´voluent. Nous allons donner les principales e´tapes de cette e´volution (voir figure 1.1), d’au-
jourd’hui au temps de Planck (tP = 10
−43 s), au-dela` duquel me´canique quantique et gravitation
devraient s’unifier, ce qu’aucune the´orie ne permet a` ce jour.
?
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Fig. 1.1 – E´volution de l’Univers dans le mode`le du Big Bang chaud, du temps de Planck jusqu’a` aujourd’hui. Les
e´tapes remarquables de l’histoire de l’Univers sont indique´es. Les valeurs de temps, de tempe´ratures, d’e´nergies et de
redshift porte´es le sont a` titre indicatif et ne constituent que des ordres de grandeur.
? T∼ 2.725 K aujourd’hui : Les galaxies et amas de galaxies sont forme´s et l’Univers est forte-
ment inhomoge`ne a` petite e´chelle. L’Univers est baigne´ dans un rayonnement de photons libres
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a` la tempe´rature de 2.725±0.001 K [Fixsen & Mather 2002].
? T∼ 15 K formation des structures : Les structures se forment. Meˆme si le processus de for-
mation des structures n’est pas encore compris, le sce´nario “bottom-up” est largement favorise´
(voir 1.4.3). Dans ce sce´nario, les protogalaxies se forment en premier et donnent, par accre´tion,
des galaxies, des amas de galaxies et des super amas. Ce sce´nario rend ne´cessaire l’existence
de matie`re noire froide (CDM pour Cold Dark Matter), c’est a` dire non-relativiste au moment
de son de´couplage.
? T∼ 3000 K de´couplage ou recombinaison : A` cette e´poque, la tempe´rature e´tant suffisamment
basse, la grande majorite´ des e´lectrons et des protons se sont recombine´s pour former de l’Hy-
droge`ne neutre. Les photons n’inte´ragissent plus. L’Univers devient transparent aux photons.
Les photons se propagent jusqu’a` nous dans un Univers en expansion, leur tempe´rature pas-
sant d’environ 3000 K a` environ 3 K. Le rayonnement de Fond Diffus Cosmologique est ne´.
C’est un rayonnement de corps noir, car les photons ont eu le temps de se thermaliser avant
le de´couplage.
? T∼ 65000 K e´galite´ rayonnement-matie`re : C’est la` qu’intervient la transition entre un Univers
domine´ par le rayonnement, avec un facteur d’e´chelle e´voluant en t1/2 et un Univers domine´ par
la matie`re avec un facteur e´chelle e´voluant en t2/3. Cette transition intervint lorsque l’Univers
e´tait aˆge´ d’environ un millier d’anne´es, a` te´q.
? T∼ 1010K nucle´osynthe`se primordiale : A` cette tempe´rature protons et neutrons ne sont plus
a` l’e´quilibre et commencent a` interagir par collision. Il en re´sulte la formation des e´le´ments
le´gers (voir 1.2.4). Ce sera au cours de la nucle´osynthe`se primordiale que les neutrinos se
de´couplent, formant un fond de rayonnement cosmologique ayant une tempe´rature actuelle de
1.96 K [Gnedin & Gnedin 1998].
? T∼ 1013K transition quarks-hadrons : La tempe´rature devient suffisamment basse pour que
les quarks ne puissent plus rester libres. Ils se regroupent en hadrons, car l’e´nergie d’une
particule colore´e isole´e devient infinie. Confine´s en hadrons ou en d’autres particules sensibles
a` l’interaction forte, ils deviennent stables. Avant cette transition de phase, l’e´tat stable est un
plasma de quarks et de gluons que l’on cherche activement a` reproduire en acce´le´rateur.
? T∼ 1016K transition e´lectrofaible : A` cette e´chelle d’e´nergie (∼300 GeV), interactions faible et
e´lectromagne´tique s’unissent en une force, c’est la transition e´lectrofaible. La syme´trie SU(2)⊗
U(1) serait brise´e par le me´canisme de Higgs.
? T∼ 1026K GUT : Au dela` de cette e´chelle, seule la gravitation n’est pas unifie´e aux trois autres
forces. A` plus basse tempe´rature, le me´canisme de Higgs briserait la syme´trie pour donner la
syme´trie usuelle du Mode`le Standard de la physique des particules SU(3)⊗ SU(2)⊗ U(1).
1.3 Les limites du mode`le et l’introduction de l’Inflation
1.3.1 Limites du mode`le de Big Bang chaud
Malgre´ de grands succe`s pre´dictifs comme la nucle´osynthe`se primordiale, le mode`le de Big Bang
chaud a rencontre´ certaines lacunes. En effet, un certain nombre d’observations n’y ont pas trouve´
d’explications. Nous allons brie`vement pre´senter trois de ces proble`mes6 :
? proble`me de l’horizon : l’Univers posse´dant un aˆge fini et la vitesse de la lumie`re c e´tant finie,
un observateur a` un instant t n’a pu eˆtre en contact causal qu’avec d’autres observateurs a`
une distance finie. On appelle horizon d’un observateur la plus grande de ces distances. De`s
1992, le satellite Cobe [Smoot et al. 1992] montre que la tempe´rature du CMB est homoge`ne
sur le ciel a` quelques 10−5 pre`s. Ceci implique que l’Univers e´tait thermalise´ au moment du
de´couplage, au moins dans une re´gion correspondant a` la taille de notre horizon observable. De
ce fait, toute la re´gion observe´e devrait avoir e´te´ en contact causal avant le de´couplage. Or notre
horizon observable est tre`s grand devant l’horizon au moment du de´couplage, correspondant
a` une taille sur le ciel aujourd’hui de l’ordre du degre´. Cela nous indique que des re´gions qui
6 S’ajoutent e´galement le proble`me des monopoˆles magne´tique [Peebles 1993], ou des particules reliques
[Liddle & Lyth 2000], que nous n’aborderons pas ici.
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nous apparaissent plus e´loigne´es que le degre´ sur la sphe`re ce´leste n’ont pas pu eˆtre en contact
causal. Il est donc singulie`rement e´tonnant que la tempe´rature du ciel soit homoge`ne avec une
telle pre´cision.
? proble`me de la platitude : l’e´quation (1.7) peut-eˆtre re´e´crite de la manie`re suivante :
Ω0 − 1 = Ωκ = κ
a2H2
= κa˙−2
Dans le Mode`le “Standard” de la cosmologie, le facteur d’e´chelle a une de´pendance en temps
du type tp avec p < 1. Il en re´sulte que a˙ est une fonction de´croissante du temps. Ainsi, Ω0− 1
croˆıt. A` partir de cette constatation, nous pouvons voir que si nous observons un Univers plat
a` 10% pre`s, aˆge´ de 15 milliards d’anne´es, il faudrait qu’au temps de Planck (tp ∼ 10−43 s),
Ω0 − 1 ∼ 10−60 ! Or au sein du Mode`le “Standard”, rien n’impose a` Ω0 d’eˆtre e´gal a` un. Un
ajustement aussi fin des conditions initiales ne paraˆıt pas naturel.
? proble`me de la formation des structures : l’Univers que nous observons actuellement n’est
pas homoge`ne et isotrope. Il existe des structures (galaxies, amas de galaxies, . . .) qui se
sont forme´es par effondrement gravitationnel de petites inhomoge´ne´ite´s, celles responsables
des anisotropies du CMB. Ces fluctuations de densite´ peuvent eˆtre de´crites par les modes
de Fourier de leur longueur d’onde physique λ(t) = 2pia(t)/k, qui e´voluent comme le facteur
d’e´chelle a(t), c’est a` dire en tp (p = 1/2 ou 2/3 selon que le rayonnement ou la matie`re
domine). Le rayon de Hubble rH(t) = H(t)
−1 = t/p, quant a` lui, e´volue plus vite que λ(t).
Ainsi, des fluctuations ne´es a` l’inte´rieur du rayon de Hubble ne peuvent pas avoir eu le temps
de croˆıtre suffisamment pour engendrer les structures observables actuellement. Dans le Mode`le
“Standard” de la cosmologie, les me´canismes propose´s pour ge´ne´rer ces fluctuations hors du
rayon de Hubble font appel aux de´fauts topologiques. Cependant, ils sont tre`s de´favorise´s
par les mesures a` haute re´solution angulaire des anisotropies du CMB. Ceci met en exergue
l’insuffisance du Mode`le “Standard” de la cosmologie pour expliquer des fluctuations ayant les
bonnes proprie´te´s.
1.3.2 L’Inflation
Il est possible de re´soudre les trois proble`mes rencontre´s par le Mode`le“Standard”de la cosmologie
en ajoutant une phase de l’Univers primordial ou` l’expansion se serait de´roule´e de manie`re acce´le´re´e.
L’Inflation, de´veloppe´e au de´but des anne´es 80 ([Guth 1981, Linde 1982, Linde 1983]), de´crit une
telle phase et offre une solution particulie`rement inte´ressante a` ces proble`mes. Il ne s’agit pas d’une
the´orie remplac¸ant le Mode`le “Standard” du Big Bang chaud, mais plutoˆt d’une the´orie d’appoint
de´crivant ses premiers instants sans pour autant remettre en cause ses succe`s.
Principe
La de´finition pre´cise de l’Inflation est simplement une e´poque au cours de laquelle le facteur
d’e´chelle a(t) e´volue de manie`re acce´le´re´e :
Inflation ⇔ a¨(t) > 0 (1.13)
Une de´finition e´quivalente permet de tirer une interpre´tation plus physique :
Inflation ⇔ d
dt
(
1
a(t)H(t)
)
< 0 (1.14)
ou` la quantite´ (a(t)H(t))−1 est le rayon de Hubble comobile. L’e´quation (1.14) implique donc que
cette distance de´croˆıt au cours du temps, contrairement a` ce qui se passe dans le Mode`le “Standard”.
L’Univers observable, au cours de l’Inflation, devient ainsi plus petit qu’il n’a e´te´. Les structures vont
alors sortir de l’horizon, comme nous pouvons le voir en figure 1.2.
Une dernie`re manie`re d’appre´hender la de´finition est de conside´rer la seconde e´quation de Fried-
mann (1.5) dans le cas d’une expansion acce´le´re´e, en conside´rant la composante Λ nulle ou contenue
dans ρ et P :
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Fig. 1.2 – E´volution de la taille des perturbations λ et du rayon de Hubble rH en fonction du temps. Nous montrons
l’e´volution de perturbations de tailles λi diffe´rentes ve´rifiant λ1 < λ2 < λ3. Pendant l’Inflation, les grandes structures
sortent de l’horizon en premier. En dehors de l’horizon, la physique causale ne peut plus s’appliquer, les perturbations
sont gele´es. Apre`s l’Inflation, les petites structures pe´ne`trent dans l’horizon en premier.
Inflation ⇔ ρ+ 3P < 0 ⇔ w < −1
3
(1.15)
ou` l’on rappelle que w de´finit l’e´quation d’e´tat reliant P a` ρ. ρ e´tant par de´finition positive, l’e´quation
d’e´tat indique que pour une phase d’expansion acce´le´re´e, la pression du fluide doit eˆtre ne´gative.
Nous connaissons de´ja` une composante proposant une pression ne´gative, la constante cosmolo-
gique, pour laquelle w = −1. Mais un Univers domine´ par un tel fluide ne sortirait jamais de sa
phase d’Inflation et ne pourrait pas e´voluer vers des phases de domination par le rayonnement ou
par la matie`re. Nous allons pre´senter une espe`ce qui re´pond a` toutes ces caracte´ristiques et qui peut
eˆtre a` l’origine de cette pe´riode d’Inflation, un champ scalaire.
Le champ scalaire en cosmologie
La physique des particules nous apprend qu’un champ scalaire fournit naturellement des pres-
sions ne´gatives. Cependant, a` ce jour, aucune particule scalaire (de spin ze´ro) n’a pu eˆtre observe´e.
Ne´anmoins, ces champs scalaires prolife`rent au sein de nombreuses the´ories. Le champ scalaire res-
ponsable de l’Inflation, que nous allons pre´senter ici, est fre´quemment appele´ l’inflaton.
Pour point de de´part, nous allons exprimer la densite´ et la pression d’un champ scalaire quasi-
homoge`ne φ(t) ≈ φ(x, t) (voir annexe A.1) :
ρφ =
1
2
φ˙2 + (∇φ)2 + V (φ) (1.16)
Pφ =
1
2
φ˙2 − (∇φ)2 − V (φ) (1.17)
ou` V (φ) de´signe le potentiel associe´ au champ scalaire, que l’on pourra tirer de motivations physiques.
Les diffe´rents mode`les inflationnaires correspondent a` diffe´rentes choix de ce potentiel. Les points
de´signent une de´rivation par rapport au temps et ainsi 12 φ˙
2 est naturellement un terme cine´tique.
Les e´quations d’e´volution de ce champ peuvent eˆtre e´crites en substituant densite´ et pression par
leur expression ci-dessus au sein des e´quations de Friedmann (1.5) et de continuite´ (1.9). Nous
supposerons un Univers plat, car nous avons vu que la densite´ de courbure e´tait faible, a` cette
e´poque (voir 1.3.1) :
H2 =
8piG
3
(
1
2
φ˙2 +
(∇φ)2
2a2
+ V (φ)
)
(1.18)
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φ¨+ 3Hφ˙− ∇
2φ
a2
= −dV (φ)
dφ
≡ −V ′(φ) (1.19)
L’e´quation (1.19) est appele´e e´quation d’onde scalaire. Notons que pendant l’Inflation le facteur
d’e´chelle a devient tre`s grand et le terme de gradient est souvent ne´glige´, d’autant que φ de´signe une
fonction quasi-homoge`ne.
La condition d’expansion acce´le´re´e (1.15) que nous avons e´nonce´e, revient pour l’inflaton a` satis-
faire φ˙2 . V (φ). En d’autres termes, il y a Inflation lorsque la partie potentielle du champ devient
supe´rieure a` sa partie cine´tique.
L’approximation de slow-roll
L’approximation de slow-roll (“roulement lent”) permet de re´pondre a` la condition d’Inflation
e´nonce´e ci-dessus en ne´gligeant les termes cine´tiques par rapport aux termes potentiels. Ainsi, on
ne´gligera φ˙2 dans l’e´quation de Friedmann (1.18) et φ¨ dans l’e´quation (1.19). Le syste`me d’e´quations
d’e´volution devient alors : 
H2 ' 8piG
3
V (φ)
3Hφ˙+ V ′(φ) ' 0
(1.20)
ou` ' indique une e´galite´ tant que nous restons dans le re´gime du slow-roll. Pour que l’approximation
soit valide, nous avons ne´glige´ un terme dans chaque e´quation d’e´volution. Ceci revient a` e´crire des
conditions sur deux parame`tres, les parame`tres de slow-roll (φ) et η(φ), que nous de´finissons ainsi :

1
2
φ˙2  V (φ)
φ¨ 3Hφ
⇒

(φ) ≡ 1
16piG
(
V ′(φ)
V (φ)
)2
 1
η(φ) ≡ 1
8piG
V ′′(φ)
V (φ)
 1
(1.21)
Les parame`tres de slow-roll de´finissent la forme du potentiel de l’inflaton. (φ) contraint sa
pente, tandis que η(φ) contraint sa courbure. L’Inflation prend fin de`s que l’un des deux parame`tres
devient de l’ordre de 1. On peut ve´rifier aise´ment que dans le re´gime de slow-roll l’Univers subit une
expansion acce´le´re´e (a¨(t) > 0).
Ge´ne´ration des perturbations
L’Inflation fournit e´galement les conditions initiales ne´cessaires a` la formation des perturbations
cosmologiques, scalaires, vectorielles et tensorielles. Par exemple, l’expansion acce´le´re´e de l’Univers
va permettre aux fluctuations quantiques δφ du champ scalaire φ de devenir des perturbations
de densite´ cosmologiques [Starobinsky 1982, Liddle & Lyth 2000], ge´ne´rant a` leur tour les grandes
structures que nous observons actuellement.
Sous l’approximation de slow-roll les fluctuations quantiques du champ scalaire me`nent a` des
perturbations de densite´ distribue´es de manie`re gaussienne, de´crites par leur spectre de puissance
P scalφ (k) (voir annexe A.2) et qui s’e´crit :
P scalφ (k) =
1
L3
(
H
2pi
)2
(1.22)
Cette expression est valable pour les perturbations dont l’e´chelle est plus grande que l’horizon
(k  aH). Or, nous l’avons vu, a` la fin de l’Inflation, la plupart des perturbations se trouvent hors de
l’horizon. De fait, ce spectre sera celui qui de´crit la distribution de matie`re pre´sente dans l’Univers.
Notons qu’il est invariant d’e´chelle (il ne de´pend pas de k). Il en sera de meˆme pour les fluctuations
quantiques du vide, responsables de perturbations cosmologiques tensorielles qui s’expriment sous
la forme d’un fond d’ondes gravitationnelles primordiales (voir annexe A.2).
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Remarquons que de´finies ainsi par leurs spectres de puissance, ces fluctuations sont distribue´es de
manie`re gaussienne. Cependant, nous allons voir que meˆme si cette condition est respecte´e pour les
fluctuations quantiques, ce ne sera pas ne´cessairement le cas pour les perturbations cosmologiques
qui en de´coulent.
Inflation et non-gaussianite´ des perturbations
Nous avons vu qu’au travers de fluctuations quantiques du champ scalaire, l’Inflation va ge´ne´rer
des perturbations cosmologiques dont la distribution sera gaussienne. Cependant, des non-line´arite´s
dans l’Inflation pourront produire des perturbations sensiblement non-gaussiennes, e´voluant jusqu’au
de´couplage entre rayonnement et matie`re et laissant leur empreinte dans le rayonnement de Fond
Diffus Cosmologique, que nous pourrons observer (voir chapitre 2). Le traitement formel de ces
non-line´arite´s est complexe et ne sera pas pre´sente´ ici. Nous pourrons le trouver par exemple dans
[Komatsu 2001]. Nous essayerons cependant d’en pre´senter les ide´es de base de manie`re simple.
Les fluctuations quantiques du champ scalaire δφ e´voluent en perturbations cosmologiques qui
se traduisent, pour leur partie scalaire, en perturbations du potentiel gravitationnel Φ. Ces pertur-
bations du potentiel gravitationnel laisseront leurs empreintes dans les anisotropies du Fond Diffus
Cosmologique, aux e´chelles plus grande que l’horizon, comme nous le verrons en 2.4.2. La relation
entre anisotropie sur le ciel ∆T et perturbation du potentiel gravitationnel Φ peut-eˆtre line´aire dans
le cas de the´ories des perturbations line´aires, ou non-line´aires, comme dans le cas de la the´orie des
perturbations cosmologiques en relativite´ ge´ne´rale [Pyne & Carrol 1996]. Dans cette the´orie, ce lien
s’e´crit au second ordre en Φ :
∆T ∼ gT
(
Φ + fΦΦ
2
)
(1.23)
ou` gT est un facteur de couplage reliant ∆T a` Φ et fΦ ∼ O(1) est le facteur d’ordre dominant
au second ordre des perturbations. Nous pouvons voir que meˆme dans le cas ou` les perturbations
du potentiel gravitationnel sont distribue´es de manie`re gaussienne, ∆T deviendra le´ge`rement non-
gaussien.
Nous pouvons ensuite relier le potentiel gravitationnel aux fluctuations quantiques de l’inflaton,
ici encore au second ordre en δφ :
Φ ∼ m−1pl gΦ
(
δφ+m−1pl fδφδφ
2
)
(1.24)
ou` m−1pl ≡
√
G/~c est l’inverse de la masse de Planck.
[Salopek & Bond 1990] ont montre´ qu’il s’agissait d’une solution non-line´aire pour les pertur-
bations du potentiel gravitationnel aux e´chelles plus grandes que l’horizon. Pour des mode`les de
slow roll, les parame`tres de couplage sont donne´s par gΦ ∼ O(10) et fδφ ∼ O(10−1). L’e´quation
(1.24) montre que meˆme si les fluctuations quantiques du champ scalaire sont distribue´es de manie`re
gaussienne, ce ne sera pas ne´cessairement le cas des perturbations du potentiel gravitationnel.
En collectant les contributions (1.23) et (1.24), nous pouvons e´crire :
∆T ∼ gT
[
ΦL +
(
fΦ + g
−1
Φ fδφ
)
Φ2L
]
(1.25)
ou` ΦL ≡ gΦm−1pl δφ. Il sera alors utile de de´finir un facteur de couplage non-line´aire fNL ≡ fΦ +
g−1Φ fδφ. En utilisant fNL et l’e´quation (1.23) au premier ordre, ∆T (x) ∼ gT Φ(x), nous pouvons alors
re´e´crire l’e´quation (1.25) :
Φ(x) = ΦL(x) + fNL
[
Φ2(x)− 〈Φ2(x)〉] (1.26)
ou` 〈. . .〉 de´signe la moyenne d’ensemble.
Ainsi, nous avons vu que les fluctuations quantiques du champ scalaire de l’Inflation, meˆme
si elles sont distribue´es de manie`re gaussienne, vont pouvoir eˆtre responsables de perturbations
cosmologiques dont la distribution de´vie sensiblement de la gaussianite´. L’ampleur de la de´viation
sera alors exprime´e par l’amplitude du facteur de couplage non-line´aire fNL.
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Ces perturbations cosmologiques laissent leur empreinte dans les anisotropies du rayonnement
de Fond Diffus Cosmologique. Si elles sont distribue´es de manie`re non-gaussienne, les anisotropies
de ce rayonnement seront distribue´es de manie`re non-gaussienne. La mesure de cette distribution
constituera l’une des parties de cette the`se, pre´sente´e au chapitre 6.
1.3.3 Re´solution des proble`mes du Mode`le “Standard” par l’Inflation
? proble`me de l’horizon : Par construction, l’Inflation re´sout le proble`me de l’horizon. En effet,
le rayon de Hubble e´voluant moins vite que le facteur d’e´chelle, un espace en contact causal
peut s’e´tendre de manie`re suffisante au cours de l’Inflation pour eˆtre plus grand que l’Univers
observable aujourd’hui. Ainsi, l’homoge´ne´ite´ du ciel trouve une explication.
? proble`me de la platitude : La relation Ω0− 1 ∝ a˙−2 est toujours ve´rifie´e. Cependant, l’Inflation
ame`ne a¨ > 0. a˙ est donc une fonction croissante du temps. Ainsi, Ω0 − 1 va tendre vers 0. La
platitude devient une pre´diction de l’Inflation.
? proble`me de la formation des structures : Nous avons vu en 1.3.2 que les fluctuations quantiques
du champ scalaire pre´sentes a` la fin de l’Inflation e´volueront en perturbations cosmologiques.
Parmi elles, les perturbations scalaires sont sous la forme de sous- et de sur-densite´s qui par
effondrement gravitationnel donneront naissance aux grandes structures que nous observons
aujourd’hui.
1.4 Le mode`le ΛCDM
Au cours de ces vingt dernie`res anne´es, le Mode`le “Standard” de la cosmologie a beaucoup
e´volue´. Il est passe´ d’un mode`le de´crivant un me´lange peu contraint de baryons et de matie`re noire,
a` un me´lange relativement pre´cis de baryons, de matie`re noire froide et d’e´nergie noire. En effet, un
nombre croissant d’observations astrophysiques concordent vers un mode`le unique, le mode`le ΛCDM
(pour Λ-dominated Cold Dark Matter).
Comme nous l’avons vu en 1.2.2, l’e´volution de l’Univers a` travers les e´quations de Friedmann
sans dimension est re´gie par les parame`tres cosmologiques de´crivant son contenu et sa ge´ome´trie :
Ω0 = Ωm + ΩΛ + Ωκ︷ ︸︸ ︷
ΩNR + ΩR︷ ︸︸ ︷
Ωb + ΩCDM
︷ ︸︸ ︷
Ωγ + ΩHDM
(1.27)
ou` ΩΛ de´crit ici la densite´ d’un fluide de pression ne´gative, l’e´nergie noire qui pourrait eˆtre une
constante cosmologique ou encore une quintessence [Wetterich 1995, Peebles & Ratra 2003], Ωκ de´-
crit la densite´ de courbure et Ωm la densite´ de matie`re. Ωm peut eˆtre de´compose´e en une partie
non-relativiste qui contient la densite´ de matie`re usuelle (baryonique), Ωb et de matie`re noire froide,
ΩCDM (CDM pour Cold Dark Matter) et une partie relativiste qui contient la densite´ de rayonne-
ment, Ωγ et de matie`re noire chaude, ΩHDM (HDM pour Hot Dark Matter).
Nous allons de´crire les observations les plus re´centes qui ont permis de donner les contraintes les
plus pre´cises a` ce jour sur chacun de ces parame`tres, menant de concert vers le mode`le de concordance
ou mode`le ΛCDM.
1.4.1 Rayonnement, Ωγ
Nous avons vu que la densite´ de rayonnement e´volue en a−4, tandis que celle de matie`re e´volue
en a−3. De ce fait, de nos jours, la densite´ de rayonnement est ne´gligeable (Ωγh
2 = 2.47 · 10−5  1
[Eidelman et al. 2004]).
1.4.2 Matie`re baryonique, Ωb
Depuis les travaux de Gamow au cours des anne´es 40, la the´orie de la nucle´osynthe`se primordiale
pre´dit correctement l’abondance des e´le´ments le´gers dans l’Univers avec un rapport entre nombre
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de baryons et nombre de photons de l’ordre de ηb/γ ∼ 10−9. Cette valeur s’est affine´e avec la mesure
de l’abondance du Deute´rium dans les nuages a` haut redshift qui a donne´ ηb/γ = (6 ± 2) · 10−10
[Kirkman et al. 2003]. Ceci correspond a` une densite´ de baryons actuelle de Ωb = 0.04± 0.01.
Conjointement et de manie`re inde´pendante cette valeur a rec¸u une confirmation puissante a` la
publication des premiers re´sultats de l’expe´rience satellite Wmap de´die´e a` la mesure du Fond Diffus
Cosmologique, que nous pre´senterons en de´tail au chapitre 3.2. La mesure de l’amplitude des pics
acoustiques (voir le chapitre 2) du spectre de puissance angulaire des anisotropies en tempe´rature
est pre´dit de manie`re pre´cise par un rapport ηb/γ = (6.1 ± 0.2) · 10−10 menant a` une densite´ Ωb =
0.0416±0.0001 [Spergel et al. 2006]. Des valeurs encore plus pre´cises seront obtenues avec le satellite
Planck (voir le chapitre 3.3).
Il est particulie`rement remarquable que la valeur d’Ωb mesure´e a` partir du CMB a` z ∼ 1000 soit
si proche de celle calcule´e a` partir de la nucle´osynthe`se primordiale a` z ∼ 109.
Fig. 1.3 – Contraintes apporte´es dans le plan (Ωm, ΩΛ) par les expe´riences de type CMB, Supernovæ de type Ia, et
les comptage d’amas de galaxies. Nous pouvons voir que ces trois types d’expe´rience inde´pendantes convergent vers
un mode`le de concordance avec Ωm ∼ 0.3 et ΩΛ ∼ 0.7.
1.4.3 Matie`re, Ωm et matie`re non-baryonique, ΩHDM et ΩCDM
Depuis les travaux de Zwicky dans les anne´es 30, la nature et la quantite´ de matie`re noire ont
e´te´ des questions majeures de la cosmologie observationnelle.
La densite´ de matie`re noire non-baryonique est de´sormais bien contrainte. Elle se mesure de
manie`re indirecte par la comparaison entre Ωm et Ωb. Plusieurs expe´riences inde´pendantes se sont
attele´es a` cette mesure. Nous en citerons ici quelques-unes.
Le sondage 2dFGRS (2-degree Field Galactic Redshift Survey) a mesure´ le redshift de plus de
2·105 objets astrophysiques, principalement des galaxies, pour obtenir une carte “en 3 dimensions”
de la distribution de la matie`re. Un calcul pre´cis du spectre de puissance de la matie`re a permis de
donner une mesure de la densite´ totale de matie`re Ωm = 0.257 ± 0.022 et Ωb/Ωm = 0.185 ± 0.046
(68% de niveau de confiance, en supposant un spectre des perturbations initiales invariant d’e´chelle,
ns = 1, h = 0.72 et
∑
mν ∼ 0) [Cole et al. 2005].
Le sondage SDSS (Sloan Digital Sky Survey) a mesure´ le spectre de puissance en trois dimensions
dans l’espace re´el de 6·105 galaxies rouges lumineuses. Ceci a permis de contraindre Ωm = 0.3±0.03
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et Ωb/Ωm = 0.18± 0.04 (avec H0 = 70 km·s−1·Mpc−1 et ns = 1) [Padmanabhan et al. 2006].
Les oscillations acoustiques des baryons (BAO) nous renseignent e´galement sur Ωm. Le spectre de
puissance de la matie`re a e´te´ calcule´ a` partir d’environ 50000 galaxies du SDSS ayant 0.16 < z < 0.47.
Un pic caracte´ristique de l’empreinte des oscillations acoustiques de l’e´poque du de´couplage sur
l’effondrement de la matie`re a` bas redshift a e´te´ de´tecte´ permettant de donner une valeur Ωm =
0.273± 0.025 [Eisenstein et al. 2005].
Enfin, l’expe´rience Wmap, a` partir de la mesure du spectre de puissance angulaire des anisotropies
en tempe´rature du CMB, a e´galement fixe´ des contraintes sur ces parame`tres. Conjointement avec
les contraintes donne´es par les expe´riences ci-dessus, l’e´quipe de Wmap donne Ωm = 0.268± 0.018
[Spergel et al. 2006]. En comparant a` la valeur de Ωb, cela me`ne a` une densite´ de matie`re noire (Dark
Matter) :
0.215 < ΩDM < 0.231 (1.28)
La question de la nature de la matie`re noire non-baryonique reste cependant en suspens. La
matie`re noire peut eˆtre de deux types : chaude (HDM), c’est a` dire ultra-relativiste au moment de
son de´couplage (neutrinos,. . .) ou froide (CDM) (particule SUSY la plus le´ge`re, . . .), c’est a` dire
non-relativiste. Les deux types de matie`re noire entraˆınent des sce´narii diffe´rents pour la formation
des structures. La matie`re noire chaude est responsable d’un me´canisme top-down ou` les grandes
structures se forment en premier pour ensuite se fragmenter en structures plus petites tandis que la
matie`re noire froide est responsable d’un me´canisme bottom-up dans lequel les petites structures se
forment les premie`res puis par effondrement gravitationnel engendrent les plus grandes. A` ce jour,
toutes les observations favorisent le me´canisme bottom-up et donc la matie`re noire froide de sorte
que ΩDM ' ΩCDM. Cependant, aucun candidat a` cette matie`re noire froide non-baryonique n’a a` ce
jour e´te´ de´tecte´.
1.4.4 E´nergie noire, ΩΛ
L’e´nergie noire, qui domine actuellement la composition de l’Univers, est la cause de l’acce´le´ra-
tion de l’expansion que nous observons actuellement. Cette de´couverte est la plus surprenante des
dix dernie`res anne´es en cosmologie. Ce fait a essentiellement e´te´ mis en e´vidence par l’observation
de chandelles standard, permettant de retracer l’histoire de l’expansion re´cente. Pour cela, les ex-
pe´rience Supernova Cosmology Project [Perlmutter et al. 1999] et High-z project [Riess et al. 1998]
ont de´termine´ le diagramme de Hubble a` grand redshift pour des Supernovæ de type Ia, suppose´es
chandelles standard, et ont mis en e´vidence pour la premie`re fois l’existence d’e´nergie noire. En effet,
le flux de photons mesure´ s’est ave´re´ plus faible qu’attendu, indiquant une expansion passe´e plus
lente que pressentie, ce qui implique une acce´le´ration de l’expansion. Ce sondage des Supernovæ a
depuis continue´ avec les Supernova Legacy Survey (SNLS) et les re´sultats sont venus confirmer les
premie`res observations [Astier et al. 2006].
D’autres expe´riences de cosmologie ont depuis pu contraindre cette forme d’e´nergie. Re´cem-
ment, l’e´quipe de l’expe´rience Wmap en combinant les contraintes donne´es par le spectre de puis-
sance angulaire des anisotropies du CMB aux autres expe´riences de cosmologie, a pu contraindre
la densite´ d’e´nergie noire ΩΛ = 0.732 ± 0.018, ainsi que son e´quation d’e´tat wΛ = 0.967+0.073−0.072
[Spergel et al. 2006], donnant une e´nergie noire compatible avec une constante cosmologique.
1.4.5 Mode`le de concordance
Toutes les observations que nous avons pre´sente´es, bien qu’inde´pendantes, convergent de manie`re
cohe´rente vers un seul mode`le d’Univers, au travers des contraintes pre´cises qu’elles apportent sur
les parame`tres cosmologiques. C’est ce que l’on appelle le mode`le de concordance (voir la figure 1.3).
Le mode`le cosmologique le plus proche de cette concordance est le mode`le ΛCDM, qui de´crit un
Univers actuellement en expansion acce´le´re´e sous la domination de l’e´nergie noire et ou` la matie`re
est domine´e par la matie`re noire froide. Il s’agit d’un mode`le cosmologique incluant le Mode`le
“Standard” du Big Bang chaud auquel on a ajoute´ une phase d’Inflation permettant notamment
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d’expliquer la platitude observe´e de nos jours ou encore la formation des structures. A` ce jour,
aucune des observations faites ne va a` l’encontre de ce mode`le.
Ce sera a` ce mode`le que nous nous re´fe´rerons quand nous parlerons de Cosmologie Standard.
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Chapitre 2
Le Fond Diffus Cosmologique
Nous avons vu au cours du chapitre 1, que l’Univers dans le mode`le du Big-Bang chaud a subi
plusieurs transitions, menant parfois au de´couplage d’un type de particule. Parmi ces de´couplages,
l’un d’eux est d’une importance fondamentale pour la cosmologie observationnelle, le de´couplage des
photons.
Ce sera Alpher et Herman qui, en 1948, publieront les premiers l’ide´e que les photons prove-
nant de ce de´couplage baignent l’Univers actuel dans un bain d’une tempe´rature d’environ 5 K
[Alpher & Herman 1948]. Cependant, a` l’e´poque, la communaute´ pensait que la de´tection d’un si-
gnal aussi peu e´nerge´tique serait impossible. Ne´anmoins, deux inge´nieurs en te´le´communications,
Penzias et Wilson, en 1965, de´couvrirent par hasard un exce`s de bruit dans les mesures de leur
antenne, homoge`ne et isotrope, dont ils e´value`rent la tempe´rature a` 3.5 K [Penzias & Wilson 1965].
Ce fut la premie`re mesure du Fond Diffus Cosmologique ou CMB (Cosmic Microwave Backround),
encore appele´ rayonnement fossile de l’Univers ou rayonnement a` 3 K.
Ce rayonnement est une mine d’or pour la cosmologie observationnelle, car nous verrons qu’il
porte en lui des informations de premier ordre sur l’Univers primordial. Le CMB constitue la the´-
matique centrale de cette the`se. Nous allons pre´senter au cours de ce chapitre la physique qui le
caracte´rise ainsi que les formalismes de´veloppe´s pour en faire son e´tude.
2.1 Le de´couplage des photons
Avant le de´couplage, la tempe´rature de l’Univers e´tait suffisamment e´leve´e pour que e´lectrons
et protons ne se combinent pas en Hydroge`ne et en e´le´ments le´gers. De ce fait l’Univers est to-
talement ionise´. Les photons diffusent sur les e´lectrons du plasma par diffusion Compton. On dit
que l’Univers est opaque aux photons. Nous conside´rerons que photons, e´lectrons et protons sont
a` l’e´quilibre thermique au sein de ce plasma primordial. Cet e´quilibre thermique d’ionisation est
donne´ par l’e´quation de Saha, reliant tempe´rature T et la fraction d’ionisation xe [Peebles 1993].
Avec l’expansion, l’e´quilibre va se briser lorsque l’Univers a atteint une tempe´rature de ∼3000 K
(0.3 eV) ce qui va permettre aux e´lectrons de se lier aux noyaux pour former les premiers atomes
d’Hydroge`ne neutre. C’est ce que l’on appelle la recombinaison. De ce fait, le taux d’interaction des
photons avec les e´lectrons libres du plasma va diminuer et leur libre parcours moyen va augmenter
jusqu’a` atteindre la taille de l’Univers. C’est le de´couplage des photons et la formation du CMB.
Nous observons aujourd’hui ces photons tels qu’ils sont apre`s une dernie`re diffusion Thomson,
c’est pourquoi nous nous re´fe´rerons au moment du de´couplage en tant que surface de dernie`re
diffusion. Le mot de surface fait re´fe´rence a` l’Univers au moment du de´couplage, projete´ sur la sphe`re
ce´leste. Cette surface posse`de ne´anmoins une e´paisseur, correspondant au fait que le de´couplage ne
fut pas instantane´.
Les photons du CMB se sont propage´s jusqu’a` nous en suivant des ge´ode´siques et n’ont subi
qu’une perte d’e´nergie lie´e a` la dilution de leur longueur d’onde avec l’expansion de l’Univers, les fai-
sant passer d’une tempe´rature Tdec ∼ 3000 a` une tempe´rature T0 = 2.725K ± 0.001
[Fixsen & Mather 2002].
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Les photons du CMB sont les plus anciens que nous puissions observer. Ils ont e´te´ e´mis a un
redshift zdec ∼ 1089± 1 [Bennett et al. 2003b], bien plus loin que les objets astrophysiques les plus
lointains que nous pouvons voir dans le ciel (z ∼ 10). C’est pour cela que le CMB sera un outil
unique pour explorer les proprie´te´s de l’Univers primordial.
2.2 Le corps noir cosmologique
Photons, e´lectrons et protons ayant e´te´ a` l’e´quilibre thermodynamique, le spectre de photons
du CMB est un spectre de corps noir, dont l’intensite´ s’e´crit en fonction de la fre´quence ν et de la
tempe´rature T par une loi de Planck :
I(ν, T ) =
1
c2
4pi~ν3
e
2pi~ν
kBT − 1
≡ Bν(T ) (2.1)
Afin de confirmer cette pre´diction, la NASA a envoye´ un instrument a` bord du satellite Cobe,
l’instrument Firas (Far Infrared Absolute Spectrophotometer) qui a mesure´ la puissance rayonne´e
par le CMB a` diffe´rentes fre´quences. Un spectre de corps noir a` la tempe´rature de T0 = 2.725±0.001
K [Fixsen & Mather 2002] a e´te´ observe´ (voir figure 2.1). Cette mesure constitue la mesure de corps
noir la plus pre´cise jamais re´alise´e.
Fig. 2.1 – Spectre en fre´quence de la puissance rayonne´e par le CMB. Le mode`le de corps noir est repre´sente´ en
ligne pleine. Notons que les barres d’erreur ont e´te´ multiplie´ par 400 pour eˆtre visibles.
2.3 Formalisme d’e´tude des anisotropies du CMB
L’observation du CMB, de`s ses de´buts, a montre´ que ce rayonnement e´tait d’une tre`s grande ho-
moge´ne´ite´ et d’une tre`s grande isotropie. En effet, 25 anne´es ont passe´ entre la de´couverte du CMB
par Penzias et Wilson et la premie`re mesure des anisotropies primordiales par le satellite Cobe en
1992 [Smoot et al. 1992]. Ces anisotropies, cinq ordres de grandeurs plus faibles que la tempe´ra-
ture moyenne, sont les empreintes des anisotropies du fluide primordial au niveau de la surface de
dernie`re diffusion. De plus, le rayonnement du CMB est un rayonnement polarise´. L’anisotropie de
la polarisation des photons porte e´galement en elle des informations sur la physique de l’Univers
primordial.
Nous allons introduire le formalisme ne´cessaire a` l’e´tude des anisotropies du CMB, en tempe´rature
ainsi qu’en polarisation. Ces anisotropies re´sultent de processus physiques stochastiques dont seules
les proprie´te´s statistiques sont pre´visibles. Ainsi, un formalisme efficace pour l’e´tude des anisotropies
du CMB sera un formalisme statistique. Pour cela nous allons construire des quantite´s contenant
l’ensemble de l’information statistique dans le cas de variables gaussiennes, les spectres de puissance
angulaire. Pour les calculer, il faudra projeter les anisotropies du ciel dans l’espace des harmoniques
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sphe´riques. L’extraction de l’information cosmologique contenue dans le CMB passera donc par
l’e´tude de ses anisotropies.
2.3.1 Statistique des anisotropies en tempe´rature
A` partir des mesures de la tempe´rature du CMB, re´alise´es dans l’espace re´el, nous allons construire
une carte du ciel des anisotropies, c’est a` dire des e´carts a` la tempe´rature moyenne T0 en fonction
de la direction d’observation n. Nous allons projeter les anisotropies de cette carte ∆T (n)/T0 dans
l’espace des harmoniques sphe´riques de´crit par les fonctions Y`m(n).
∆T (n)
T0
=
∞∑
`=0
∑`
m=−`
aT`mY`m(n) ≡
∑
`,m
aT`mY`m(n) (2.2)
ou` les aT`m sont les coefficients de la de´composition en harmoniques sphe´riques, qui peuvent s’e´crire
par orthonormalite´ des fonctions Y`m(n) :
aT`m =
∫
∆T (n)
T0
Y ?`m(n)dn (2.3)
Ce sera a` partir de ces coefficients, gaussiens dans le cas d’anisotropies distribue´es de manie`re
gaussienne, que nous construirons ulte´rieurement les spectres de puissance angulaire.
2.3.2 Anisotropies en polarisation
Formalisme de Stokes
Dans le cas le plus ge´ne´ral, quand une onde e´lectromagne´tique est polarise´e, elle posse`de une
polarisation elliptique. Dans ce cas, le champ e´lectrique associe´ de´crit une ellipse dans le plan d’onde.
Le but du formalisme de Stokes va eˆtre de de´finir une telle ellipse a` partir de 4 parame`tres, les
parame`tres de Stokes. Pour une onde monochromatique (ω = cte) se propageant le long d’un axe z,
le champ e´lectrique e´voluera au cours du temps de la manie`re suivante :
Ex(t) = Ax(t) cos(ωt)
Ey(t) = Ay(t) cos(ωt+ φ) (2.4)
ou` les parame`tres Ax(t) et Ay(t) sont les amplitudes selon les directions x et y et φ repre´sente la
phase. Les 4 parame`tres de Stokes sont de´finis a` partir de ce champ e´lectrique :
I ≡ 〈A2x〉+ 〈A2y〉
Q ≡ 〈A2x〉 − 〈A2y〉
U ≡ 〈2AxAy cos(φ)〉
V ≡ 〈2AxAy sin(φ)〉 (2.5)
ou` I de´crit l’intensite´ de la radiation, Q et U la polarisation line´aire et V la polarisation circulaire.
Si une onde n’est pas polarise´e, elle est de´finie par Q = U = V = 0. Nous verrons que les processus
physiques responsables de la polarisation du CMB ne peuvent pas ge´ne´rer de polarisation V . Pour
cette raison, nous conside´rerons le CMB comme un rayonnement polarise´ line´airement.
Le degre´ de polarisation Π et l’angle de polarisation γ, dont nous nous servirons a` plusieurs
reprises dans ce document, seront alors de´finis par1 :
Π ≡
√
Q2 + U2
I
, γ ≡ 1
2
arctan
(
−U
Q
)
(2.6)
1L’angle de polarisation γ est de´fini selon la convention HEALPix [Go´rski et al. 1999] dont nous nous servirons au
cours de nos travaux.
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Il est tre`s important de noter que Q et U sont des parame`tres qui de´pendent du re´fe´rentiel choisi
pour leur observation. De ce fait, nous allons de´finir l’alge`bre des parame`tres de Stokes. Afin de
de´finir cette alge`bre nous supposerons la transformation des parame`tres Q et U lors d’une rotation
du plan xOy d’un angle ψ. Les nouvelles valeurs des parame`tres seront :
Q′ = Q cos(2ψ) + U sin(2ψ)
U ′ = −Q sin(2ψ) + U cos(2ψ) (2.7)
La quantite´ (Q,U) se comporte alors comme un spinneur de spin 2, c’est-a`-dire que lors d’une
rotation d’un angle ψ, il faudra appliquer une rotation d’un angle 2ψ au doublet. Ainsi, il faudra
toujours prendre soin de de´finir le repe`re choisi pour la qualification des parame`tres de Stokes relatifs
a` la polarisation line´aire.
De´compositions en harmoniques sphe´riques
A` l’instar de ce que nous avons fait pour la tempe´rature, nous allons effectuer la de´composition
en harmoniques sphe´riques de Q et U sur le ciel. Pour ce faire, on de´finira deux quantite´s E et B qui
posse`dent l’avantage d’eˆtre inde´pendantes du repe`re choisi, a` partir de Q et U [Zaldarriaga 1998].
E sera une quantite´ scalaire, tandis que B sera une quantite´ pseudo-scalaire. La quantite´ que nous
de´composerons en harmoniques sphe´riques sera le doublet forme´ par Q et U . Ceci fera appel aux
harmoniques sphe´riques spinne´es d’ordre 2 [Newmann & Penrose 1966] :
(Q± iU)(n) =
∑
`,m
a±2`m ·±2 Y`m(n) (2.8)
Les coefficients relatifs aux quantite´s E et B seront alors de´finies par :
aE`m ≡ −
a2`m + a−2`m
2
aE`m ≡ i
a2`m − a−2`m
2
(2.9)
A` partir de cette de´finition, nous pouvons construire les quantite´s E et B de la manie`re suivante :
E(n) ≡
∑
`,m
aE`mY`m
B(n) ≡
∑
`,m
aB`mY`m (2.10)
2.3.3 Spectres de puissance angulaire
Nous avons vu que pour e´tudier les anisotropies du CMB, en tempe´rature et en polarisation, nous
pourrons nous servir des trois variables T , E et B, inde´pendantes du repe`re choisi pour l’observation.
Pour chacune de ces variables, nous avons de´fini les coefficients de de´composition en harmonique
sphe´riques, aX`m, X ∈ {T,E,B}. A` partir de ces coefficients, nous allons de´finir le spectre de puissance
angulaire, C` (` ∈ {0,+∞}), pour les variables X et X ′ ({X,X ′} ∈ {T,E,B}) :
CXX
′
` = 〈aX`m · aX
′?
`m 〉 (2.11)
Les trois variables T , E et B vont nous permettre de construire six de ces spectres de puissance
angulaire. Trois d’entre eux sont des auto-corre´lations, CTT` , C
EE
` et C
BB
` et trois sont des corre´la-
tions croise´es, CTE` , C
TB
` et C
EB
` . La variable ` sera appele´e multipoˆle et sera dimensionnellement
homoge`ne a` l’inverse d’une e´chelle angulaire, de sorte que les bas multipoˆles correspondront aux
grandes e´chelles et inversement.
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2.3.4 Statistique des C`
La plupart des mode`les inflationnaires pre´disent des anisotropies de la tempe´rature du CMB
distribue´es de manie`re gaussienne sur le ciel. De plus, les mesures les plus re´centes, celles du satellite
Wmap (expe´rience que nous pre´senterons en section 3.2) sont compatibles avec une distribution
gaussienne des anisotropies en tempe´rature [Komatsu et al. 2003]. Rappelons qu’il existe cependant
des me´canismes responsables d’anistropies dont la distribution s’e´carte sensiblement de la gaussianite´
(voir 1.3.2). Nous pre´senterons au chapitre 6 une e´tude de cette distribution a` partir de la mesure
des anisotropies du CMB.
Dans le cas d’anisotropies distribue´es de manie`re gaussienne, la distribution des coefficients a`m
sera e´galement gaussienne, par construction. Les coefficients a`m auront comme variance les spectres
de puissance angulaire correspondant aux auto-corre´lations et ces derniers contiendront l’ensemble
des informations sur les anisotropies. Ceci s’e´crit :
〈aX`m〉 = 0
〈aX`maX
′?
`′m′〉 = CXX
′
` δ``′δmm′ (2.12)
E´tant donne´ que nous n’avons qu’un seul univers a` mesurer et par conse´quent un seul jeu d’a`m
a` notre disposition, il faudra construire des estimateurs pour les spectres de puissance angulaire, a`
partir des seuls 2`+ 1 modes m inde´pendants disponibles pour chaque ` :
C˜XX
′
` =
1
2`+ 1
∑`
m=−`
aX`ma
X′?
`m , {X,X ′} ∈ {T,E,B} (2.13)
Cet estimateur, dans le cas d’expe´riences destine´es a` la mesure du CMB est biaise´ par des effets
instrumentaux. Nous pre´senterons ces effets en 3.4 et nous proposerons deux me´thodes que nous
avons contribue´ a` de´velopper aux chapitres 7 et 10.
2.3.5 Variance cosmique et variance d’e´chantillonnage
En supposant que les coefficients aX`m sont issus d’une distribution gaussienne, qu’ils sont de
moyenne nulle et de variance C`, on peut montrer que chaque coefficient a 2`+ 1 degre´s de liberte´,
correspondant aux valeurs de m possibles. Les spectres de puissance angulaire posse`deront donc une
distribution de χ2 a` 2` + 1 degre´s de liberte´. L’estimation des C` est donc entache´e d’une erreur
inversement proportionnelle a`
√
2`+ 1, inhe´rente au fait que nous n’ayons acce`s qu’a` une seule
re´alisation d’univers. C’est ce que l’on appelle la variance cosmique (Cvar pour cosmic variance. Elle
s’e´crit :
Cvar(C
XX′
` ) =
√
2
2`+ 1
· CXX′` (2.14)
Ceci traduit le fait qu’aux bas multipoˆles, aux grandes e´chelles angulaires, on ne dispose pas
d’assez d’informations pour pouvoir estimer de manie`re pre´cise la valeur du spectre a` partir d’un
seul univers.
De plus, la mesure des anisotropies du CMB n’est pas re´alise´e sur tout le ciel. En effet, meˆme si
dans le cas de l’observation par un satellite la couverture du ciel est comple`te, le plan galactique, tre`s
fortement contamine´ par l’e´mission de la Galaxie est masque´ (au moins 15% du ciel). Ainsi, pour
chaque multipoˆle, le nombre de degre´s de liberte´ et l’erreur associe´e augmentent de fac¸on inversement
proportionnelle a` la fraction du ciel observe´e, fsky. La variance qui en re´sulte sera plus grande que
la variance cosmique. C’est la variance d’e´chantillonage (Svar pour sample variance) :
Svar(C
XX′
` ) =
√
2
fsky · (2`+ 1) · C
XX′
` (2.15)
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2.4 La physique des anisotropies du CMB
Nous avons vu que le CMB est un rayonnement homoge`ne et isotrope en premie`re approximation.
Ne´anmoins, il comporte des anisotropies, en tempe´rature et en polarisation. Ces anisotropies ont e´te´
ge´ne´re´es soit au niveau de la surface de dernie`re diffusion, soit lors du parcours des photons jusqu’a`
nous. Elles sont dues a` un certain nombre de processus physiques que nous allons passer en revue.
2.4.1 Le dipoˆle
Tout d’abord, notons que la premie`re des anisotropies que nous rencontrons en observant le CMB
n’est pas primordiale. Elle est due au mouvement relatif du syste`me solaire par rapport au CMB.
En effet, selon la direction dans laquelle nous observons le CMB, les photons ne seront pas vus avec
la meˆme e´nergie, par effet Doppler. Cette anisotropie, de l’ordre du millie`me de Kelvin n’est donc
pas intrinse`que au CMB et il conviendra de la soustraire. Le satellite Wmap a mesure´ que le dipoˆle
e´tait dans la direction (l, b) = (264.26◦ ± 0.33◦, 48.22◦ ± 0.13◦) en coordonne´es galactiques avec une
amplitude Ad = 3.353±0.024 mK [Bennett et al. 2003b]. Ainsi, l’anisotropie en tempe´rature due au
dipoˆle mesure´e dans une direction faisant un angle ϕ avec celle du dipoˆle sera :
∆T (ϕ)
T0
∣∣∣∣
dipoˆle
=
Ad
T0
cosϕ (2.16)
2.4.2 Les anisotropies primaires
Le terme “anisotropies primaires” se re´fe`re aux anisotropies ge´ne´re´es au niveau de la surface de
dernie`re diffusion. Les me´canismes physiques de cre´ation de ces anisotropies diffe`rent sensiblement
entre tempe´rature et polarisation. Nous allons pre´senter ici ces me´canismes et leur phe´nome´nologie de
manie`re qualitative. Nous pre´senterons au chapitre 4 ces me´canismes de ge´ne´ration des anisotropies
de manie`re plus formelle et nous essayerons d’en tirer des conclusions de manie`re analytique.
Anisotropies en tempe´rature
Au sein du fluide primordial, avant le de´couplage, photons, e´lectrons et baryons e´taient tre`s
fortement couple´s par interaction e´lectromagne´tique. Les sur-densite´s de baryons du fluide cre´ent des
puits de potentiel dans lesquels tombent les photons, couple´s aux e´lectrons par diffusion Compton.
La densite´ de photons au sein de la sur-densite´ croˆıt et la pression de radiation devient suffisante
pour s’opposer au processus. Il en re´sulte des oscillations acoustiques de densite´ (dont la description
analytique est donne´e en e´quation (4.23) au chapitre 4). Comme les photons diffusent une dernie`re
fois au moment du de´couplage, ils gardent en eux l’empreinte des fluctuations de la matie`re. Ceci ce
fait selon trois processus :
? perturbations gravitationnelles : Selon qu’un photon entre ou sorte d’un puits de potentiel
gravitationnel, il gagne ou perd de l’e´nergie et sa longueur d’onde est de´cale´e vers le bleu dans
le premier cas et vers le rouge dans le second. Ainsi, un point plus froid que la moyenne dans la
tempe´rature du CMB correspondra a` une sur-densite´, et inversement. C’est ce que l’on appelle
l’effet Sachs-Wolfe (SW) [Sachs & Wolfe 1967]. Pour une variation de potentiel gravitationnel
δΦ, l’anisotropie en tempe´rature du CMB correspondante sera re´gie par :
∆T
T0
∣∣∣∣
SW
' δΦ
3
(2.17)
? perturbations intrinse`ques (adiabatiques) : Le couplage entre matie`re et rayonnement augmente
l’intensite´ du flux lumineux rec¸u par un observateur, au niveau des zones les plus denses attirant
plus de photons. L’Inflation pre´dit l’existence de ces sur- et sous-densite´s dans la distribution
de matie`re que l’on appelle perturbations adiabatiques (voir 1.3.2), dont la statistique est
gaussienne dans la plupart des sce´narii. Ainsi nous pourrons associer a` chaque fluctuation de
densite´ du fluide primordial δρ une fluctuation de tempe´rature du CMB ∆T :
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∆T
T0
∣∣∣∣
ρ
=
δρ
3ρ
(2.18)
? perturbations de vitesse (Doppler) : Au sein du plasma primordial, les fluctuations de densite´ se
de´placent, entraˆınant un de´calage Doppler sur les photons du CMB. Cet effet est proportionnel
a` la vitesse de de´placement du fluide, V :
∆T
T0
∣∣∣∣
V
∝ V (2.19)
Anisotropies en polarisation
Tout au cours de ce document, nous supposerons que les photons ne posse´daient pas de polari-
sation avant le de´couplage.
La polarisation du CMB re´sulte de l’interaction des photons avec les e´lectrons par diffusion
Thomson au niveau de la surface de dernie`re diffusion. Par syme´trie, nous allons montrer que seules
les anisotropies quadrupolaires de l’intensite´ incidente peuvent produire de la polarisation. Ce re´sul-
tat peut se retrouver de manie`re analytique en conside´rant les processus quantiques de la diffusion
des photons sur les e´lectrons au niveau de la surface de dernie`re diffusion dans le formalisme de
la QED, ce que nous ferons au chapitre 4. Il se retrouve e´galement par la de´composition en har-
moniques sphe´riques de l’expression de la diffusion de Thomson classique que nous allons pre´senter
[Kosowsky 1996].
La section efficace de l’interaction Thomson s’e´crit :
dσ
dΩ
=
3σT
8pi
| · ′|2 (2.20)
ou`  et ′ sont les vecteurs de polarisation du flux incident et du flux diffuse´, respectivement, σT est
la section efficace totale de Thomson2 et dΩ est l’e´le´ment d’angle solide.
ε’
ε e
Anisotropie quadrupolaire
Polarisation linéaire
−
Fig. 2.2 – Ge´ne´ration de la polarisation du CMB par diffusion Thomson. Lors de la diffusion d’un flux de photons
comportant une anisotropie quadrupolaire, de la polarisation line´aire est ge´ne´re´e.
Le produit scalaire | · ′| va favoriser l’absorption des composantes paralle`les a` la direction de
diffusion de la polarisation du flux incident. Ceci est repre´sente´ sur la figure 2.2. Nous y voyons
que les composantes paralle`les a` la direction de diffusion e´tant absorbe´es, seules la composante
verticale du flux de gauche et la composante horizontale du flux du haut sont transmises. L’une
e´tant moins intense que l’autre, en raison du fait qu’il y a anisotropie quadrupolaire de l’intensite´,
l’onde transmise sera polarise´e line´airement.
2 σT =
8pi
3
r2e =
e4
6piε20m
2
ec
4 ou` me et re sont la masse et le rayon de l’e´lectron et ε0 la perme´abilite´ du vide.
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Quelles sont les sources de ces anisotropies quadrupolaires d’intensite´ ? Intuitivement, nous pou-
vons penser que les me´canismes ge´ne´rant ces anisotropies quadrupolaires sont lie´s a` ceux ge´ne´rant
les anisotropies en tempe´rature de manie`re ge´ne´rale. Ceci entraˆınera par ailleurs des corre´lations
entre anisotropies en tempe´rature et polarisation. Les perturbations du fluide primordial qui seront
responsables des anisotropies d’intensite´, notamment sous forme quadrupolaire sont de trois types :
scalaires sous la forme de sous- et de sur-densite´s, vectorielles sous la forme de mouvements du
vortex et tensorielles sous la forme d’ondes gravitationnelles :
θ
er
e
sous−densité sur−densité
Q < 0, U = 0 Q > 0, U = 0r r r r
Fig. 2.3 – Gauche : Formation d’une anisotropie quadrupolaire d’intensite´ autour d’une sur-densite´. Nous y de´fi-
nissons le repe`re radial (er, eθ) a` la perturbation de syme´trie sphe´rique, qui nous servira a` caracte´riser les parame`tres
de Stokes Qr et Ur. Droite : Figures de polarisation engendre´es par des sous- et des sur-densite´s. On peut voir que
dans le premier cas la polarisation ge´ne´re´e donne Qr < 0 et Ur = 0, et dans le second Qr > 0 et Ur = 0
? perturbations de type scalaire : Au voisinage d’une sur-densite´, a` syme´trie sphe´rique, les e´lec-
trons du plasma vont tomber dans les puits de potentiel gravitationnel. Ceci ce fera d’autant
plus rapidement qu’ils se trouvent proches du centre. De ce fait, dans le re´fe´rentiel propre
de l’e´lectron (voir figure 2.3), le long du rayon de la sur-densite´ (le long de er), l’e´lectron va
voir les autres e´lectrons de son voisinage s’e´loigner de lui. A` l’inverse, les isocontours de den-
site´ e´tant concentriques, les e´lectrons appartenant a` un meˆme isocontour se rapprochent. Une
anisotropie quadrupolaire est forme´e. Un raisonnement similaire peut eˆtre fait concernant les
sous-densite´s, la figure de polarisation re´sultante e´tant tourne´e de 90◦. Comme nous pouvons
le voir, sur la figure 2.3, dans le repe`re radial a` la perturbation de syme´trie sphe´rique (er, eθ),
l’anisotropie quadrupolaire d’intensite´ ge´ne´re´e par une sous- ou une sur-densite´ va
produire une figure de polarisation line´aire avec Qr 6= 0 et Ur = 0. Nous pre´senterons
e´galement ce re´sultat au chapitre 4 ou` nous de´riverons les e´quations d’e´volution des parame`tres
de Stokes dans le cas de photons diffusant sur les e´lectrons libres au niveau de la surface de
dernie`re diffusion en pre´sence de perturbations de type scalaire.
? perturbations de type vectoriel : Les mouvements de vortex dans le fluide primordial peuvent
eˆtre responsables de la ge´ne´ration d’anisotropies quadrupolaires d’intensite´. Cependant, dans
la plupart des sce´narii inflationnaires les perturbations vectorielles sont ne´gligeables. De
ce fait, nous les ignorerons par la suite.
? perturbations de type tensoriel : Ces perturbations se manifestent dans le fluide primordial
lors du passage d’une onde gravitationnelle, a` l’instar de celles produites pendant l’Inflation.
L’onde va de´former l’espace-temps pendant son passage le long d’une direction z en compri-
mant la direction x puis la direction y (voir figure 2.4). Il en re´sulte que les perturbations
scalaires perdront leur syme´trie sphe´rique et que la figure de polarisation re´sultante ne sera
plus invariante par parite´. De ce fait, de la polarisation Qr et Ur seront ge´ne´re´es.
Nous avons, au cours de la section pre´ce´dente, de´fini les variables E et B, a` partir desquelles
nous e´tudierons la polarisation du CMB. Il est possible d’exprimer E et B, dans l’espace re´el, a`
partir des parame`tres de Stokes Qr et Ur de´finis dans le repe`re radial des perturbations de densite´
[Zaldarriaga 2001] :
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t
P
Q = 0, U < 0Q = 0, U > 0
r r r r
Fig. 2.4 – Haut : De´formation d’une perturbation scalaire de type sous- ou sur-densite´ par le passage d’une onde
gravitationnelle. Un plan P , quelconque, passant par le centre de la perturbation sphe´rique n’est plus un plan de
syme´trie de la perturbation sous le passage de l’onde. La perturbation n’est plus invariante par parite´ et peut donc
ge´ne´rer Qr et Ur. Bas : Figure de polarisation re´sultante ou` nous avons volontairement ne´glige´ Qr. Nous pouvons
voir que pour les perturbations tensorielles de la polarisation Ur sera e´galement ge´ne´re´e.
E(n) =
∫
w(n− n′)Qr(n′)dn′
B(n) =
∫
w(n− n′)Ur(n′)dn′ (2.21)
ou` la fonction w(n − n′) est une fonction de ponde´ration. Nous voyons ainsi qu’il est possible de
montrer que pour des raisons de syme´tries, E ne de´pend que de la polarisation Qr et B que de la
polarisation Ur.
Ainsi, les perturbations scalaires qui ge´ne`rent uniquement de la polarisation Qr, produiront
uniquement de la polarisation E. Les perturbations tensorielles qui ge´ne`rent de la polarisa-
tion Qr et Ur, produiront de la polarisation E et B. Ce re´sultat est particulie`rement inte´ressant,
d’autant que les variables E et B ne de´pendent pas du re´fe´rentiel choisi pour l’observation. Ainsi,
l’observation de modes B primaires non-nuls sera la signature de la pre´sence au niveau de la surface
de dernie`re diffusion d’un fond d’ondes gravitationnelles primordiales re´sultant des perturbations
tensorielles issues de la phase d’Inflation.
2.4.3 Les anisotropies secondaires
Au de´couplage, les photons du CMB ont acquis un libre parcours moyen de l’ordre de la taille
de l’Univers. Ceci constitue une approximation au premier ordre. En effet, au cours du trajet entre
la surface de dernie`re diffusion et aujourd’hui, il se peut qu’ils aient e´te´ soumis a` des interactions
de type gravitationnelle ou e´lectromagne´tique. Ces interactions seront responsables de diffe´rentes
anisotropies secondaires que nous allons pre´senter.
? effet Sachs Wolfe Inte´gre´ (ISW) : cet effet est duˆ aux variations du potentiel gravitationnel
subites par le photon dans son trajet jusqu’a` nous. En raison du fait que la vitesse de pro-
pagation des photons est tre`s grande devant l’e´chelle caracte´ristique de variation du potentiel
gravitationnel, l’inte´gration sur la ligne de vise´e de cet effet reste faible. Cependant cet effet
peut atteindre un ∆T/T0 ∼ 10−6 aux grandes e´chelles angulaires.
? effet de lentille gravitationnelle : les objets massifs pre´sents sur le trajet des photons vont
modifier le potentiel gravitationnel et leur trajectoire s’en trouvera modifie´e. Il en re´sulte une
distorsion de l’image de la surface de dernie`re diffusion [Seljak & Zaldarriaga 2000]. Le spectre
de puissance angulaire du CMB s’en trouvera lisse´ aux petites e´chelles angulaires, c’est-a`-dire
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aux grands multipoˆles. De plus, cet effet va provoquer une rotation du vecteur de polarisation
des photons du CMB, induisant un me´lange entre modes E et B [Zaldarriaga & Seljak 1998].
Dans le cas ou` seules des perturbations de type scalaire sont pre´sentes dans le fluide primordial
et que seuls des modes E sont forme´s au niveau de la surface de dernie`re diffusion, de la
polarisation B sera ge´ne´re´e par rotation (voir figure 2.6).
? effet Sunyaev-Zel’dovich (SZ) : il s’agit d’un effet de diffusion Compton inverse (les photons
gagnent de l’e´nergie) des photons sur les e´lectrons libres du gaz chaud pre´sent au sein des
amas de galaxies [Zel’dovitch & Sunyaev 1969]. Cet effet, que l’on appelle effet SZ thermique
modifie le spectre des photons localement. Il sera donc visible aux petites e´chelles angulaires.
En outre, les amas en mouvement provoquent un effet cine´tique par effet Doppler, ce sera
l’effet SZ cine´tique. Enfin, la diffusion des photons sur les e´lectrons de l’Amas Local produit
un effet visible a` grande e´chelle angulaire. Les anisotropies produites peuvent atteindre un
∆T/T0 ∼ 10−4 sur une gamme d’e´chelles angulaires allant du degre´ a` la minute d’arc.
? la re´ionisation : la formation des premie`res e´toiles (z ∼ 6− 20) entraˆıne une grande puissance
de rayonnement qui va provoquer une ionisation globale du milieu interstellaire. Par analogie
avec le plasma au moment du de´couplage, les photons du CMB vont inte´ragir une nouvelle
fois avec les e´lectrons, par diffusion Compton et Thomson et les anisotropies quadrupolaires de
l’intensite´ modifieront une nouvelle fois leur polarisation. C’est la re´ionisation. L’effet sur les
photons du CMB sera visible a` la fois localement autour des amas de galaxies en supprimant
la puissance mais e´galement de fac¸on globale a` tre`s grande e´chelle, aux tre`s bas multipoˆle. Cet
effet a` grande e´chelle sera particulie`rement visible sur la polarisation du CMB. L’amplitude de
cet effet a` grande e´chelle au sein des spectres de puissance du CMB sera fontion de l’e´paisseur
optique de la re´ionisation τr, qui exprime la probabilite´ que les photons aient interagi une
nouvelle fois. La position en ` de ce pic sera fonction de la taille de l’horizon au moment de la
re´ionisation et permettra de remonter a` son redshift, zr. Sa largeur sera fonction de la dure´e
de la re´ionisation. Le satellite Wmap a` mesure´ cette e´paisseur optique, τr = 0.089±0.030 ainsi
le redshift a` laquelle elle a eu lieu, zr = 11.0
+2.6
−2.5 [Spergel et al. 2006].
2.5 La physique des spectres de puissance angulaire du CMB
Nous avons de´sormais pre´sente´ a` la fois le formalisme d’e´tude statistique des anisotropies du
CMB, par les spectres de puissance angulaire, ainsi que les processus physiques les ge´ne´rant. Nous
pouvons maintenant nous pencher sur la nature de ces spectres pour le CMB, en tempe´rature et en
polarisation.
2.5.1 Spectre de puissance angulaire en tempe´rature
Le spectre de puissance angulaire obtenu a` partir de la mesure des anisotropies en tempe´rature,
CTT` comporte trois zones correspondant a` des processus physiques distincts, respectivement aux
grandes, moyennes et petites e´chelles angulaires (voir figure 2.5) :
? le Plateau de Sachs-Wolfe [Sachs & Wolfe 1967] : Pour des e´chelles plus grandes que l’horizon,
la physique ne peut eˆtre causale. Les anisotropies ne peuvent donc provenir que des fluctua-
tions initiales des photons et de l’effet Sachs-Wolfe, ces deux effets e´tant dus aux fluctuations
du potentiel gravitationnel. Le spectre des fluctuations gravitationnelles e´tant en premie`re ap-
proximation invariant d’e´chelle (voir 1.3.2), le spectre de puissance angulaire CTT` sera presque
plat aux e´chelles plus grandes que l’horizon au moment du de´couplage (infe´rieures a` ` ' 180).
? les pics acoustiques : Pour les e´chelles plus petites que l’horizon, dans l’Univers qui est domine´
par la matie`re avant le de´couplage, le fluide subit des oscillations acoustiques adiabatiques. Ces
oscillations re´sultent de la compe´tition entre la gravitation attirant les photons couple´s aux
e´lectrons dans les puits de potentiel gravitationnel et la pression de radiation qui s’y oppose.
Comme les structures entrent dans l’horizon progressivement, les plus petites en premier, les
oscillations du fluide pour diffe´rentes tailles caracte´ristiques sont de´phase´es. Le spectre CTT`
refle`te ce de´phasage sous la forme de pics, les pics acoustiques, pour les e´chelles plus petites
que l’horizon au moment du de´couplage (` & 180). Les diffe´rence de vitesse des e´lectrons
30
Chapitre 2 Le Fond Diffus Cosmologique
Plateau de Sachs−Wolfe
Amortissement
Pics acoustiques
Fig. 2.5 – Haut : Spectre de puissance angulaire CTT` des anisotropies en tempe´rature dans le cadre d’un mode`le
ΛCDM. La puissance est repre´sente´e en fonction du multipoˆle ` (e´chelle du bas) ou de l’e´cart angulaire (e´chelle
du haut). Nous pouvons y distinguer les trois zones principales de´crites dans le texte. Bas : Sche´matisation des
contributions aux pics acoustiques (voir texte).
au moment de la dernie`re diffusion impliquent e´galement un effet Doppler. Lorsque le fluide
est immobile (effet Doppler nul), la pression est extre´male. A` l’inverse, lorsque la vitesse est
maximale, la pression sera nulle. Les pics acoustiques sont la re´sultante de ces deux effets
de´phase´s de pi/2 (voir figure 2.5). Ces re´sultats peuvent eˆtre retrouve´s de manie`re analytique
par la re´solution des e´quations d’e´volution des parame`tres de Stokes pre´sente´es au chapitre 4,
notamment par la re´solution de l’e´quation (4.23).
? la zone d’amortissement : On observe aux petites e´chelles angulaires un amortissement des pics
acoustiques. Ceci est duˆ a` deux effets. Premie`rement, la diffusion re´siduelle des photons efface
les structures dont la taille est infe´rieure a` leur libre parcours moyen. C’est l’amortissement
de Silk. Deuxie`mement, le de´couplage n’est pas instantane´. La surface de dernie`re diffusion
posse`de en re´alite´ une e´paisseur. De ce fait l’observation que nous faisons inte`gre les diffe´-
rentes contributions, gommant les structures dont la taille est infe´rieure a` cette e´paisseur. Ici
encore, nous montrerons comment nous pouvons retrouver ce re´sultat de manie`re analytique
en inte´grant les e´quations d’e´volution des parame`tres de Stokes le long de la ligne de vise´e au
paragraphe 4.2.3.
2.5.2 Spectre de puissance angulaire en polarisation
Notons de prime abord que pour des raisons de gaussianite´ du CMB, ses spectres CTB` et C
EB
`
sont nuls.
Nous avons repre´sente´ les autres spectres, CTT` , C
TE
` , C
EE
` et C
BB
` en figure 2.6. La remarque
imme´diate que nous pouvons formuler a` la vue de ces spectres polarise´s est qu’ils sont au mieux un
ordre de grandeur plus faible que le spectre en tempe´rature. Nous verrons que pour cette raison les
contraintes expe´rimentales sur la polarisation du CMB sont moins strictes que pour la tempe´rature,
voir inexistantes.
De la meˆme fac¸on que pour la tempe´rature, les spectres en polarisation comportent des oscillations
pour les e´chelles infe´rieures au degre´ (` & 200). Cependant, elles sont en opposition de phase avec
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Fig. 2.6 – Spectres de puissance angulaire du CMB en fonction du multipoˆle `, en tempe´rature et en polarisation,
dans le cadre d’un mode`le ΛCDM. Sont repre´sente´s, par ordre de´croissant d’intensite´, les spectres CTT` (noir), le
spectre CTE` (vert trait plein et vert trait pointille´ pour sa valeur absolue) et le spectre C
EE
` (rouge). Le spectre C
BB
`
(bleu) est repre´sente´ pour diffe´rentes valeurs du rapport entre l’amplitude des perturbations tensorielles et celles des
perturbations scalaires, r (r = 0.1 (diamants) et r = 0.01 (triangles)). Le spectre CBB` correspondant a` l’effet des
lentilles gravitationnelles sur le spectre CEE` est e´galement pre´sente´ (bleu pointille´).
les oscillations du spectre en tempe´rature car contrairement a` ces dernie`res, elles sont uniquement
dues aux gradients de vitesse du fluide primordial (oscillations Doppler, voir figure 2.5). Les pics
acoustiques du spectre CEE` se situeront aux environs de quelques pourcents de ceux en tempe´rature.
Le spectre contenant la corre´lation entre tempe´rature et polarisation E, CTE` , contiendra l’in-
formation relative a` la corre´lation entre ces deux types de processus. Ce spectre sera sur certaines
gammes d’e´chelles angulaires positif et sur d’autres ne´gatif. Sa valeur absolue est un ordre de gran-
deur plus faible que CTT` .
Enfin, comme nous l’avons vu, seules les perturbations de type tensoriel peuvent ge´ne´rer de la
polarisation B. La pre´sence de ce type de perturbation au niveau du fluide primordial est contrainte
par l’Inflation. En effet, il sera possible de relier l’amplitude du premier pic du spectre de puissance
angulaire CBB` a` l’e´nergie de l’Inflation [Zaldarriaga 2002] :
`(`+ 1)
2pi
CBB`
∣∣∣∣
`=`pic
' 0.0242
(
EInf
1016
)4
µK2 (2.22)
En figure 2.6, nous avons pre´sente´ le spectre CBB` correspondant aux perturbations tensorielles
pour diffe´rentes valeurs du rapport entre l’amplitude des perturbations tensorielles et scalaires3, r,
parame`tre e´galement directement relie´ a` l’e´nergie de l’Inflation (par exemple, r = 0.1 → EInf =
2 · 1016 GeV).
Nous avons e´galement pre´sente´ le spectre CBB` ge´ne´re´ par les lentilles gravitationnelles. En effet,
la de´viation de la lumie`re a` des e´chelles cosmologiques par des effets gravitationnels va faire tourner
le vecteur de polarisation des photons et produire des modes B a` partir des modes E. Il en re´sulte
un spectre CBB` qui pourrait dominer le signal des perturbations tensorielles pour ` > 200, meˆme
pour les valeurs de r les plus grandes [Zaldarriaga & Seljak 1998].
Pour ces quatres spectres, nous observons un exce`s de puissance pour les multipoˆles ` . 15. Cet
exce`s est duˆ a` l’interaction globale des photons du CMB avec les e´lectrons ionise´s lors de la pe´riode
3 Le parame`tre r est de´fini comme le rapport des composantes du spectre en tempe´rature dues aux perturbations
tensorielles et scalaires, au niveau du quadrupoˆle : r ≡ C
T T
`,tens
CT T
`,scal
˛
˛
˛
˛
`=2
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de re´ionisation. L’amplitude de cet exce`s est fonction de l’e´paisseur optique de la re´ionisation et sa
position, fonction de son redshift (voir 2.4.3).
2.6 CMB et parame`tres cosmologiques
Nous avons dresse´ l’inventaire des me´canismes responsables des anisotropies du CMB, qu’elles
soient primaires ou secondaires. Nous avons e´galement de´crit la nature des spectres de puissance
angulaire de ces anisotropies, tant en tempe´rature qu’en polarisation.
Les parame`tres cosmologiques de´finissent le contenu, la ge´ome´trie et la dynamique de l’Univers.
Ainsi, les spectres de puissance angulaire du CMB porteront en eux leurs signatures. Par conse´quent,
ce sera par l’e´tude de la forme des spectres de puissance en tempe´rature et en polarisation que nous
contraindrons les valeurs des parame`tres cosmologiques. Cependant, il existe des de´ge´ne´re´scences
entre les effets de certains de ces parame`tres, aussi nous nous attacherons a` pre´senter leurs effets en
n’en faisant varier qu’un seul a` la fois. Concre`tement, ces de´ge´ne´re´scences pourront eˆtre leve´es, soit
par l’e´tude conjointe des spectres de puissance angulaire relatifs a` la tempe´rature et a` la polarisation
ou par l’utilisation de contraintes apporte´es par d’autres observables cosmologique inde´pendantes
(voir 1.4 pour plus de de´tails sur d’autres observables).
? la constante de Hubble H0 : La constante de Hubble repre´sente la vitesse relative de l’expansion
de l’Univers. Ainsi, si on l’augmente, la distance entre l’observateur et la surface de dernie`re
diffusion s’en trouve raccourcie. Les structures seront vues sous un angle plus grand et les
spectres de puissance angulaire du CMB seront de´cale´s vers les grandes e´chelles, vers les petits
multipoˆles, a` la fois en tempe´rature et en polarisation.
? la densite´ de baryons Ωb : Nous avons vu que les pics acoustiques du spectre C
TT
` re´sultaient
des oscillations de baryons avant le de´couplage. De ce fait, le rapport des amplitudes des deux
premiers pics acoustiques nous renseignent de manie`re tre`s pre´cise sur Ωb. Il est d’ailleurs
remarquable que la valeur obtenue graˆce a` la mesure du CMB (a` z ∼ 1000) soit en si bon
accord avec celle issue de la nucle´osynthe`se primordiale (a` z ∼ 109, voir 1.4).
? la densite´ de matie`re Ωm : Le rapport entre Ωb et Ωm de´termine l’amplitude des pics acous-
tiques. En effet, les photons ne sont pas couple´s a` la matie`re noire et les processus ge´ne´rant
les anisotropies ne seront sensibles qu’a` Ωb/Ωm. Ce rapport donnera e´galement acce`s au red-
shift de l’e´galite´ rayonnement-matie`re, zeq, qui de´terminera l’amplitude de l’effet Sachs-Wolfe
inte´gre´.
? la densite´ d’e´nergie noire ΩΛ : Le CMB ne donne que peu de contraintes sur la densite´ d’e´ner-
gie noire. Elle agit essentiellement sur la distance qui nous se´pare de la surface de dernie`re
diffusion et aura de ce fait un effet de´ge´ne´re´ avec celui de la constante de Hubble. Ne´anmoins,
l’ajout d’observations inde´pendantes (Supernovæ de type Ia, par exemple) permet de lever ces
de´ge´ne´re´scences.
? la densite´ totale Ω0 : Cette densite´ est directement relie´e a` la courbure de l’Univers. Une
courbure non nulle entraˆıne une observation de la surface de dernie`re diffusion avec un angle
plus grand dans le cas d’un Univers ferme´ et plus petit dans celui d’un Univers ouvert. Ce
parame`tre est e´galement de´ge´ne´re´ avec H0 et ΩΛ et sa valeur influera sur l’emplacement en `
des pics acoustiques, en tempe´rature et en polarisation.
? l’indice spectral scalaire ns : Le spectre des fluctuations scalaires ns est mode´lise´ par une loi
de puissance en kns . Au travers de la variation engendre´e sur la distribution des sous- et
sur-densite´s au sein du fluide primordial, une variation de la pente de la distribution ns va
changer la pente globale du spectre de puissance angulaire. Notons que cet effet est de´ge´ne´re´ aux
petites e´chelles angulaires avec l’effet de la re´ionisation (voir 2.4.3). En revanche, la re´ionisation
posse`de une signature unique aux tre`s grandes e´chelles angulaires, notamment en polarisation
et sa mesure permettra de lever la de´ge´ne´rescence et de contraindre ns avec pre´cision.
? le rapport des amplitudes des perturbations tensorielles et scalaires r : Nous avons vu au
paragraphe pre´ce´dent que l’amplitude des pics acoustiques des modes B, qui ne sont ge´ne´re´s
que par les perturbations tensorielles, est directement proportionnelle a` r et a` l’e´nergie de
l’Inflation. La mesure de cette amplitude, a` ce jour inexistante, permettra de contraindre les
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mode`les inflationnaires.
2.7 Les e´missions d’avant-plans
Outre les photons du CMB, portant leurs anisotropies primaires et secondaires, l’observation de
ce rayonnement sera confronte´e a` des rayonnement d’origine astrophysique. En effet, les e´missions de
la Voie-Lacte´e, des sources extra-galactiques et du syste`me solaire contribueront a` la luminosite´ du
ciel dans le domaine micro-onde et millime´trique, ou` l’intensite´ du CMB est maximale (voir 2.2). Ces
photons vont venir se superposer a` ceux du CMB, avec une re´partition spatiale et une de´pendance
en fre´quence singulie`res. Les principales e´missions d’avant-plans sont :
? Le rayonnement synchrotron : Le champ magne´tique de la Galaxie (d’intensite´ de l’ordre
du nG au µG) est d’intensite´ suffisante pour acce´le´rer les e´lectrons relativistes et les faire
e´mettre des photons par e´mission synchrotron. Cette e´mission de´pend localement de l’inten-
site´ du champ magne´tique et de l’e´nergie des e´lectrons. E´tant une e´mission non-thermique,
en premie`re approximation, son spectre e´lectromagne´tique peut eˆtre mode´lise´ par une loi de
puissance en Iν ∝ ν−αs , devenant dans le domaine Rayleigh-Jeans4 TRJν ∝ ν−βs avec βs ' 3
[de Zotti et al. 1999]. Ce sera donc une e´mission dominante aux basses fre´quences. Cependant,
les donne´es satellite Wmap ont montre´ que cette e´mission posse`de un indice spectral anisotrope
[Bennett et al. 2003c], rendant plus de´licate la soustraction de cet avant-plan dans les donne´es
de type CMB (voir chapitre 9). De plus, cette e´mission serait fortement polarise´e avec un degre´
de polarisation Πs ' 0.75 [Rybicki & Lightman 1979]. Nous de´taillerons plus pre´cise´ment la
physique de cette e´mission lorsque nous tenterons de la mode´liser en polarisation au chapitre
10.
Fig. 2.7 – Intensite´ des e´missions synchrotron, de la poussie`re galactique et du CMB, en tempe´rature et en po-
larisation en fonction de la fre´quence d’observation de 10 a` 1000 GHz, sur tout le ciel, en mK2RJ. Ces intensite´s
proviennent des mode`les d’e´missions synchrotron et de la poussie`re que nous avons re´alise´s (voir chapitre 10) et d’un
mode`le ΛCDM “standard” pour le CMB. L’intensite´ repre´sente´e est la moyenne sur les multipoˆles ` de 80 a` 120, pour
le spectre CTT` en tempe´rature et le spectre C
EE
` en polarisation. Sont pre´sente´es les intensite´s en tempe´rature du
CMB (bleu fonce´), de l’e´mission de la poussie`re (rouge) et du synchrotron (vert fonce´) et en polarisation du CMB
(bleu clair), de l’e´mission de la poussie`re (orange) et du synchrotron (vert clair). Nous pouvons voir, par exemple
que l’intensite´ du CMB en polarisation est au moins un ordre de grandeur plus faible que celle des avant-plans.
? Le rayonnement de freinage : Dans un gaz chaud (on en trouve jusqu’a` 108 K) les ions positifs
agissent sur les e´lectrons en les freinant. L’e´nergie des e´lectrons ralentis est rayonne´e thermi-
quement. C’est ce que l’on appelle le rayonnement de freinage ou Brehmstrahlung ou encore
4 Dans le domaine Rayleigh-Jeans, une e´mission Iν ve´rifiera Iν ∝ ν2TRJν . Si nous conside´rons une loi d’e´mission
Iν ∝ ν−α, elle deviendra dans ce domaine T RJν ∝ ν−(α+2)
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free-free. Sa loi d’e´mission est e´galement mode´lise´e par une loi de puissance en Iν ∝ ν−αff qui
devient dans le domaine Rayleigh-Jeans, TRJν ∝ ν−βff avec βff ' 2.1 [de Zotti et al. 1999].
Cette e´mission n’est pas significativement polarise´e ; mise a` part dans certaines re´gions spe´ci-
fiques ou` le degre´ de polarisation pourrait atteindre les 10% [Keating et al. 1998].
? Le rayonnement de la poussie`re : Le milieu interstellaire pre´sente des poussie`res froides pro-
venant des restes de collisions ou d’explosions dans la Galaxie. Ces grains de poussie`re ont
une e´mission diffuse, soit par e´mission thermique ou par rotation du moment dipolaire e´lec-
trique (grains-tournants ou spinning-dust). La premie`re contribution a la forme d’un corps
gris a` la tempe´rature d’environ 17 K et se situe dans l’infra-rouge lointain. Dans le domaine
millime´trique cette loi d’e´mission peut eˆtre mode´lise´e par une loi d’e´mission thermique en
Iν = ν
βdBν(T ) et comme Bν(T ) ≈ f(ν2), cette e´mission devient dans le domaine Rayleigh-
Jeans TRJν ∝ νβd avec βd ' 2 [Schlegel et al. 1998]. Cette e´mission dominera donc aux hautes
fre´quences. Graˆce a` l’expe´rience Archeops et a` l’e´tude que nous avons re´alise´e et que nous
pre´senterons au chapitre 7, nous avons pu montrer que cette e´mission diffuse est significative-
ment polarise´e, meˆme en dehors du plan galactique [Ponthieu et al. 2005]. Ne´anmoins, aucune
mesure pre´cise de la polarisation de cette e´mission diffuse n’a e´te´ re´alise´e a` ce jour, c’est
pourquoi nous nous attacherons a` la mode´liser au chapitre 10.
? e´mission“anormale”de la poussie`re : Les observations re´centes comme celles de Wmap [Page et al. 2006]
ont mis en exergue l’existence d’une composante“anormale”de la poussie`re qui pre´senterait son
maximum d’intensite´ autour de quelques dizaines de GHz
[Watson et al. 2005], et qui pourrait eˆtre due a` l’e´mission des grains-tournants. Cependant,
cette e´mission ne devrait pas pre´senter une polarisation significative, avec un degre´ de polari-
sation infe´rieur a` 2% [Lazarian & Draine 2000].
? Les sources ponctuelles : Certaines sources ponctuelles comme les quasars ou certaines galaxies
e´mettent dans les domaines radio et millime´trique. Pour s’en affranchir, lors de l’estimation des
spectres de puissance angulaire du CMB, on utilise des masques pour e´liminer celles d’entre
elles qui sont re´solues. Pour les autres, on estime leur contribution aux spectres de puissance
angulaire aux tre`s petites e´chelles a` l’aide de catalogues.
? La lumie`re zodiacale : Les poussie`res de tailles varie´es de notre syste`me solaire e´mettent ther-
miquement dans le domaine des micro-ondes. Cette e´mission est concentre´e dans le plan de
l’ecliptique.
Afin d’e´tudier le CMB, en tempe´rature et en polarisation, nous devrons ne´cessairement nous
affranchir de ces e´missions d’avant-plan. Nous avons vu que les connaissances que nous avons de ces
dernie`res, faute de mesures dans le domaine micro-ondes, sont souvent incomple`tes ou insuffisantes,
particulie`rement en polarisation. Aussi, une grande partie de cette the`se est consacre´e a` la mesure
(voir chapitre 7) et a` la mode´lisation (voir chapitre 10) de ces e´missions, ainsi qu’au de´veloppement
d’une me´thode performante permettant de les se´parer du CMB a` partir d’observations du ciel en
tempe´rature et en polarisation (voir chapitre 9).
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Chapitre 3
Mesures du fond diffus
cosmologique
3.1 L’expe´rience Archeops
3.1.1 Pre´sentation
En 1998, une partie de la collaboration Planck emmene´e par A. Benoˆıt propose l’ide´e d’em-
barquer un instrument tre`s similaire a` l’instrument HFI de Planck (voir 3.3.2) a` bord d’un ballon
stratosphe´rique. L’instrument Archeops sera alors e´quipe´ de la meˆme optique, de la meˆme cryo-
ge´nie a` 100 mK, de de´tecteurs sembables (avec 4 fre´quences d’observation : 143, 217, 353 et 545
GHz) et d’une e´lectronique similaire, dans le but de servir de banc de test a` l’instrument HFI
alors en cours de construction. Outre cette motivation, Archeops a eu comme objectif scienti-
fique de mesurer les anisotropies du CMB dans une gamme d’e´chelles angulaires permettant de
faire le lien entre les mesures du plateau de Sachs-Wolfe a` grandes e´chelles angulaires de Cobe
[Smoot et al. 1992] et le premier pic accoustique alors mesure´ par BOOMERanG, Maxima et
DASI [deBernardis et al. 2000, Hanany et al. 2000, Halverson et al. 2002]. Pour ce faire, Archeops
a de´crit des grands cercles sur le ciel, avec une strate´gie de balayage proche de celle de Planck, afin
d’avoir une couverture d’environ 30% du ciel.
La collaboration Archeops comprend environ 70 chercheurs en grande partie franc¸ais mais
aussi anglais, italiens et ame´ricains. Cette the`se fut commence´e a` la fin du traitement des donne´es
de l’expe´rience Archeops, mais nous y avons ne´anmoins activement participe´, notamment pour
l’analyse des donne´es polarise´es du canal a` 353 GHz, ainsi que pour l’analyse de la gaussianite´ des
donne´es en tempe´rature du de´tecteur le moins bruite´ a` 143 GHz. Ces deux travaux ont fait l’objet
de publications, respectivement [Ponthieu et al. 2005] et [Curto et al. 2006] et seront pre´sente´s en
de´tail au cours des chapitres 7 et 6.
3.1.2 L’instrument
Le ballon Archeops a effectue´ trois vols scientifiques re´ussis entre 1999 et 2002. Le premier,
en 1999 a e´te´ un vol test de 4 heures depuis Trapani (Italie) [Benoˆıt et al. 2002]. Les deux derniers
furent lance´s depuis la base sue´doise d’Esrange (pre`s de Kiruna a` 68◦ de latitude Nord). Le vol
nomme´ KS1 a vole´ 12 heures en janvier 2001 et finalement, le vol KS3, en fe´vrier 2002 a vole´ 24
heures, dont 12 ont pu eˆtre exploite´es scientifiquement. Au cours de ce dernier vol, le ballon a atteint
une altitude stratosphe´rique de 35 km, ce qui a permis de re´duire significativement la contamination
atmosphe´rique (principalement due a` l’ozone), notamment par rapport aux expe´riences au sol.
Nous allons maintenant de´crire l’instrument Archeops. De plus amples de´tails peuvent eˆtre
trouve´s dans [Mac´ıas-Pe´rez et al. 2006].
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La nacelle
Fig. 3.1 – Sche´ma de la nacelle d’Archeops. On peut distinguer les deux miroirs du te´lescope ainsi que le cryostat
qui contient l’instrument Archeops, le senseur stellaire et le baﬄe. Nous ne distinguons pas le pivot, sur ce sche´ma.
La nacelle d’Archeops est pre´sente´e en figure 3.1. Elle contient l’ensemble des e´le´ments
d’Archeops. On peut y distinguer le te´lescope et le cryostat contenant les de´tecteurs. La struc-
ture me´tallique est en aluminium, et le baﬄe est en polystyre`ne recouvert de mylar aluminise´ afin
d’e´viter les rayonnements parasites hors-axe. Apre`s le vol de Trapani, le pivot permettant la rotation
de la nacelle a e´te´ de´place´ bien plus haut sur la chaˆıne reliant la nacelle au ballon afin de minimiser le
bruit me´canique qu’il produisait alors. La nacelle est e´galement e´quipe´e de gyroscopes, d’un magne´-
tome`tre et d’un GPS permettant de reconstruire la position et l’orientation de la nacelle pendant le
vol. Enfin, un enregistreur de bord est embarque´ afin de stocker les donne´es jusqu’a` la re´cupe´ration
de la nacelle.
Le senseur stellaire
Le senseur stellaire permet la reconstruction de la direction de pointage en identifiant des e´toiles
sur la sphe`re ce´leste. Le senseur stellaire est un te´lescope de 40 cm de diame`tre, qui pointe dans une
direction proche de celle de l’instrument (a` 1◦ pre`s en azimuth et en e´le´vation). Il est constitue´ d’une
barrette de 46 photodiodes perpendiculaire a` la direction de balayage. Ceci permet la de´tection de
100 a` 200 e´toiles par tour, jusqu’a` la 7e`me magnitude. Les e´toiles sont ensuite identifie´es a` partir
d’un catalogue, en fonction de la position ge´ographique de la nacelle. La reconstruction du pointage
est ainsi re´alise´e avec une pre´cision de l’ordre de la minute d’arc [Bourrachot 2004].
Le te´lescope
Le te´lescope est de type gre´gorien hors-axe, similaire a` celui qui sera embarque´ sur le satellite
Planck. Il est constitue´ d’un miroir primaire parabolique de 177 cm de grand-axe et d’un secondaire
elliptique de 84 cm de grand-axe. Les deux miroirs sont en aluminium pour des raisons de poids et
de resistance a` l’acce´le´ration due a` l’ouverture du parachute lors de la descente de la nacelle. L’axe
optique est incline´ de 41◦ par rapport a` l’horizontale et un baﬄage permet de limiter le champ de
vue afin d’e´viter les rayonnements parasites.
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Le cryostat
Le syste`me cryoge´nique d’Archeops a` 100 mK est similaire a` celui qui sera embarque´ a bord de
Planck (voir 3.3.2). Il s’agit d’un syste`me de dilution en cycle ouvert 3He/4He de´veloppe´ par A.
Benoˆıt (Institut Ne´el, Grenoble). Contrairement au syste`me cryoge´nique de Planck, Archeops ne
posse`de pas d’e´tage a` 4 et 20 K. En effet, les adaptations inhe´rentes a` une expe´rience embarque´e a`
bord d’un ballon ont converge´es vers le remplacement de ces machines cryoge´niques au profit d’un
e´tage interme´diaire a` 10 K obtenu par un refroidissement aux vapeurs d’he´lium provenant d’un
cryostat classique a` he´lium liquide, qui n’est pas possible en l’absence de pesanteur. La re´gulation
passive du 100 mK est la meˆme que dans Planck, en revanche, Archeops ne dispose pas de re´gu-
lation active de cet e´tage. Les trois vols d’Archeops ont pu mettre en e´vidence que les fluctuations
en tempe´rature du 100 mK sont de l’ordre de 0.1%, avec une constante de temps de l’ordre de la
seconde.
L’optique froide
Archeops a utilise´ un syste`me optique similaire a` celui qui sera embarque´ sur Planck. Chaque
de´tecteur posse´dera ainsi trois cornets, deux dans l’e´tage a` 10 K et un dans l’e´tage a` 100 mK, devant
le de´tecteur. Chacun des syste`mes optiques est accompagne´ de filtres qui permettent la se´lection en
fre´quence du rayonnement incident et qui limitent la puissance parasite ne provenant pas du miroir
primaire. Ces filtres sont place´s dans l’e´tage interme´diaire a` 1.6K.
Le plan focal
L’expe´rience Archeops a observe´ le ciel a` quatre fre´quences, les quatre fre´quences centrales de
l’instrument HFI de Planck, 143, 217, 353 et 545 GHz (2.10, 1.38, 0.85 et 0.55 mm). Les deux
premie`res furent de´die´es a` l’e´tude du CMB, les dernie`res a` la caracte´risation de l’e´mission galactique
de la poussie`re. La largeur des bandes a e´te´ choisie afin d’obtenir un bon e´chantillonnage en fre´quence
des spectres de continuum attendus (ν/∆ν ∼ 3).
Fig. 3.2 – Bandes de fre´quences d’observation d’Archeops, en e´chelle logarithmique. Nous y distinguons les quatre
canaux a` 143, 217, 353 et 545 GHz. La largeur des bandes a e´te´ choisie afin que ν/∆ν ∼ 3.
Le plan focal est constitue´ de 21 de´tecteurs, re´partis dans les quatre bandes de fre´quences.
Ces de´tecteurs sont des bolome`tres, de type toile d’araigne´e (spider-web) [Bock et al. 1996], dont la
ge´ome´trie permet une grande re´sistance e´lectrique et une faible masse les affranchissant de proble`mes
lie´s aux vibrations de l’instrument.
Le canal a` 353 GHz est quant a` lui sensible a` la polarisation. En effet, ceci est possible graˆce
a` un polariseur OMT (Ortho-Mode Transducer) qui se´pare le faisceau sortant du cornet vers deux
bolome`tres distincts. Dans Planck, pour les canaux sensibles a` la polarisation, cette technologie a
e´te´ abandonne´e au profit de bolome`tres PSB (Polarization Sensitive Bolometer), qui ont le double
avantage d’eˆtre plus sensibles et d’eˆtre combine´s en un seul boˆıtier, occasionnant un gain de place
significatif.
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Bolome`tre Re´solution Sensibilite´
(FWHM1) [arcmin] [µKCMB · s1/2]
143K01 11.0 188
143K03 11.7 93
143K04 10.9 207
143K05 11.9 194
143K07 11.7 140
143T01 10.2 217
217K01 12.0 364
217K02 11.8 243
217K03 17.5 1559
217K04 15.9 163
217K05 11.3 369
217K06 15.1 149
217T04 14.0 320
217T06 15.2 276
353K01 11.9 1699
353K02 12.0 2016
353K03 11.9 1943
353K04 12.0 2271
353K05 12.1 1853
353K06 12.2 2543
545K01 18.3 6384
Tab. 3.1 – Caracte´ristiques des de´tecteurs Archeops en terme de re´solution (FWHM1) et de sensibilite´ instantane´e.
Chacun des bolome`tres porte un nom dont les trois premiers chiffres repre´sentent la fre´quence du canal.
Les caracte´ristiques des diffe´rents bolome`tres d’Archeops sont re´unies dans le tableau 3.1. Nous
pouvons voir que plus la fre´quence du canal augmente, plus les bolome`tres sont globalement moins
sensibles. Nous pouvons e´galement voir que le plus sensible au CMB est le bolome`tre 143K03,
a` 143 GHz, raison pour laquelle nous avons utilise´ ses donne´es pour l’analyse de non-gaussianite´
[Curto et al. 2006] (pre´sente´e au chapitre 6). Ce bolome`tre re´pond aux cahier des charges de Planck
(sensibilite´ infe´rieure a` 100 µKCMB · s1/2). La re´solution angulaire est estime´e a` partir d’une gaus-
sienne elliptique, dont la moyenne des deux largeurs a` mi-hauteur (FWHM, Full Width at Half-
Maximum) est pre´sente´e dans le tableau 3.1.
3.1.3 La strate´gie de balayage
L’ide´e maˆıtresse de la strate´gie de balayage du ciel d’Archeops est de pouvoir acce´der aux
grandes e´chelles angulaires. Pour cela, il a fallu pre´voir une grande couverture du ciel, contrairement
aux expe´riences ballon Maxima ou BOOMERanG (respectivement 0.3 et 4% du ciel). Outre l’acce`s
aux grandes e´chelles angulaires, une large couverture du ciel permet de mieux s’affranchir des effets
syste´matiques lie´s au ballon.
A` l’instar de ce que fera Planck, Archeops a balaye´ le ciel a` e´le´vation constante (41◦, choisie
afin de pouvoir e´talonner Archeops par rapport a` Jupiter) en cercles, a` la fre´quence fspin = 2 tours
par minute. Dans le cas d’Archeops, ces cercles sont occasionne´s par la rotation de la nacelle autour
de l’axe de la chaˆıne qui la relie au ballon. Ces grands cercles se de´calent au cours du vol, a` cause
de l’effet combine´ du mouvement de la nacelle dans le re´fe´rentiel terrestre et de celui de la Terre par
rapport a` la sphe`re ce´leste (voir figure 3.3). Les variations des de´calages des grands cercles seront
donc principalement fonction de la force du vent stratosphe´rique.
La grande couverture du ciel impose´e ne´cessite d’effectuer des grands cercles, ce qui donne la
contrainte que le vol se de´roule de nuit. En effet, dans le cas d’expe´riences couvrant de petites
portions du ciel, l’instrument pointe dans une direction donne´e et est en permanence dos au Soleil.
Ce n’est pas le cas pour Archeops. Ceci a motive´ le choix de la base sue´doise d’Esrange, ou` le vol
peut eˆtre effectue´ au cours de la nuit polaire. Une autonomie en e´lectricite´ et en gaz de 24 heures
permet une couverture d’environ 30% du ciel.
1Full Width at Half Maximum : en supposant que le lobe de l’instrument est gaussien, cette quantite´ de´crit la
largeur a` mi-hauteur.
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Fig. 3.3 – Strate´gie de pointage d’Archeops [page Archeops]. L’instrument pointe a` e´le´vation constante et la
rotation de la nacelle sur elle meˆme induit les grands cercles que nous pouvons observer. Ces grands cercles se
de´placent par l’effet conjugue´ du mouvement de la nacelle par rapport a` la Terre et de la Terre par rapport a` la sphe`re
ce´leste. La carte du ciel pre´sente´e ici est centre´e sur l’anti-centre galactique.
Lors du vol KS3, lance´ le 7 fe´vrier 2002, en raison de la date avance´e dans la saison, la nuit
polaire ne durait que 12 heures. Ne´anmoins, des vents violents (de l’ordre de 400 km·h−1) ont
permis de couvrir 33% du ciel en seulement 12 heures, au prix d’un e´chantillonnage plus faible
(double redondance sur ∼1/3 de la couverture).
3.1.4 Traitement des donne´es
Nous allons pre´senter tre`s brie`vement la fac¸on dont les donne´es d’Archeops furent traite´es.
Pour trouver tous les de´tails, se re´fe´rer a` [Mac´ıas-Pe´rez et al. 2006].
? reconstruction du pointage : La premie`re e´tape de la chaˆıne de traitement de donne´es est
la reconstruction du pointage durant le vol. Pour cela, nous utilisons les donne´es du senseur
stellaire, qui seront aligne´es a` chaque bolome`tre du plan focal graˆce aux observations de Jupiter.
? nettoyage des TOD : Les bolome`tres fournissent un signal e´lectrique qui est enregistre´ en
fonction du temps, a` une fre´quence d’e´chantillonnage de 152.6 Hz. C’est ce que l’on appelle
les donne´es ordonne´es en temps (Time Ordered Data ou TOD). La seconde e´tape consiste a`
e´tiqueter les TOD dans les zones correspondant aux diverses perturbations de l’instrument
(passage de rayons cosmiques au sein du de´tecteur (glitch), non-stationnarite´ du bruit, chan-
gement de niveau de la ligne de base du signal, etc. . .). Ces zones e´tiquete´es qui correspondent
a` moins de 1.5 % des donne´es seront remplace´es par des re´alisations contraintes de bruit afin
de conserver les principales caracte´ristiques du signal et du bruit lors d’un calcul des spectres
de Fourier. Cependant, ces zones ne seront pas utilise´es pour la reconstruction des cartes.
Les TOD sont ensuite de´convolue´es des constantes de temps des bolome`tres. Enfin, les re´si-
dus atmosphe´riques et le bruit a` basses fre´quences sont soustraits en utilisant une proce´dure
de destriage qui n’introduit pas d’erreur sur le signal a` plus de 2% pour les grandes e´chelles
angulaires [Bourrachot 2004].
? filtrage : Des coupures dans l’espace de Fourier sont finalement effectue´es afin de s’affran-
chir des re´sidus atmosphe´riques et galactiques (contribuant principalement aux tre`s basses
fre´quences) ou encore des structures d’origine me´canique (aux hautes fre´quences).
? e´talonnage : Les canaux principalement sensibles au CMB (143 et 217 GHz) furent e´talonne´s
a` l’aide du dipoˆle cosmologique, tandis que les canaux moins sensibles au CMB (353 et 545
GHz) le furent avec la Galaxie. Pour les premiers, le dipoˆle est observe´ dans les donne´es
Archeops, a` 143 et 217 GHz, avec un rapport signal sur bruit de l’ordre de 500. Ceci permet
une reconstruction des coefficients d’e´talonnage avec une pre´cision allant de 4 a` 8 %. Pour
les seconds, nous nous servons de comparaisons entre les donne´es de l’instrument Firas du
satellite Cobe, extrapole´es aux fre´quences d’Archeops en utilisant une loi de corps gris
[Finkbeiner et al. 1999], et les donne´es Archeops de´grade´es a` la re´solution de Firas (∼ 7◦).
Les coefficients d’e´talonnage sont reconstruits avec une pre´cision de 12% a` 353 GHz et de 8%
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a` 545 GHz.
? construction des cartes : Pour re´aliser des cartes du ciel a` partir des TOD, il faut d’abord
associer a` chaque point de la TOD une direction sur le ciel. Les cartes ont ensuite e´te´ ge´ne´re´es
en utilisant principalement deux techniques disctinctes :
– La premie`re est appele´e proce´dure de co-addition. Elle revient simplement a` faire la moyenne
de tous les points de la TOD correspondant a` un pixel donne´ sur le ciel.
– La seconde, est une proce´dure de re´alisation de carte optimale, Mirage [Yvon & Mayet 2005].
Une proce´dure de re´alisation de carte optimale permet de tenir compte du bruit instrumen-
tal en minimisant une fonction de vraisemblance. Mirage est un algorithme ite´ratif a` deux
phases qui met en oeuvre conjointement une re´alisation optimale de carte, une suppression de
la de´rive a` basse fre´quence par un filtrage passe-haut de Butterworth. Le syste`me est re´solu
par une me´thode de gradient conjugue´.
Les cartes des canaux a` 143 et 217 GHz furent re´alise´es a` partir des deux me´thodes. Celles
relatives aux de´tecteurs a` 353 et 545 GHz furent re´alise´es par co-addition.
? soustraction des syste´matiques : Pour les cartes a` 353 GHz, une carte-patron des re´sidus at-
mosphe´rique fut re´alise´e a` partir d’une se´paration de composantes dans les TOD de l’ensemble
des de´tecteurs, a` l’aide de l’algorithme Smica [Delabrouille et al. 2003]. Cette carte-patron fut
soustraite de chacun des bolome`tres a` 353 GHz, conservant l’e´mission de la poussie`re avec une
pre´cision meilleure que 5%.
? construction des spectres de puissance angulaire Leur estimation sera de´licate dans le
cas d’Archeops en raison de la couverture incomple`te du ciel, du filtrage des donne´es dans la
TOD et de la nature du bruit, notamment. Nous avons activement participe´ a` cette partie de
l’analyse, en particulier en ce qui concerne la polarisation et nous la pre´senterons au chapitre
7.
3.1.5 Re´sultats
De prime abord, Archeops a servi a` valider les choix techniques faits pour Planck.
Ensuite, la strate´gie de pointage d’Archeops, associe´e a` sa re´solution, permettait a` Archeops
de mesurer le spectre de puissance angulaire du CMB en tempe´rature, dans une gamme de multipoˆles
permettant de relier les observations existantes aux grandes et petites e´chelles angulaires. En effet,
les points du plateau de Sachs-Wolfe a` bas ` de Cobe [Smoot et al. 1992] et les points du premier pic
acoustique de BOOMERanG, DASI et Maxima ([Netterfield et al. 2002], [Halverson et al. 2002],
[Lee et al. 2001]) n’e´taient alors pas re´unis par une meˆme expe´rience. Ces deux zones furent jointes
graˆce a` une analyse pre´liminaire des donne´es du vol KS3 d’Archeops [Benoˆıt et al. 2003a], avant
Wmap (voir figure 3.4). Ces re´sultats ont permis de dresser des contraintes sur les parame`tres
cosmologiques [Benoˆıt et al. 2003b]. L’analyse finale des donne´es d’Archeops en utilisant la me´-
thode Xspect [Tristram et al. 2005b] a permis de mesurer les C` jusqu’au deuxie`me pic acoustique
[Tristram et al. 2005a] avec des barres d’erreur domine´es par la variance d’e´chantillonnage jusqu’au
premier pic (∼ ` = 200) (voir figure 3.4).
Enfin, Archeops a embarque´ un de´tecteur polarise´ a` 353 GHz. Ce canal e´tait destine´ a` la
caracte´risation en polarisation du principal avant-plan pre´sent a` cette fre´quence, l’e´mission des grains
de poussie`re galactique. L’e´tude de ces donne´es a permis la premie`re mesure de l’orientation de la
polarisation de la poussie`re dans le plan galactique [Benoˆıt et al. 2004]. Le traitement de ces donne´es
fut e´galement l’une des parties de cette the`se et a fait l’objet d’une publication pre´sentant la premie`re
mesure de la polarisation de la poussie`re galactique diffuse a` grande e´chelle [Ponthieu et al. 2005].
Il sera pre´sente´ en de´tail au chapitre 7.
Autour des re´sultats sur le CMB et sur les avant-plans d’Archeops gravite une grande quantite´
de travaux connexes. Parmi eux, citons par exemple l’analyse de l’effet Sunyaev-Zel’dovitch a` par-
tir des donne´es Archeops et Wmap [Herna´ndez-Monteagudo et al. 2006] ou l’analyse des sources
ponctuelles d’Archeops [De´sert et al. 2007]. Une autre des analyses connexes a e´te´ l’analyse de la
gaussianite´ des donne´es Archeops. Ceci a e´galement fait partie des travaux entrepris au cours de
cette the`se et a fait l’objet d’une publication [Curto et al. 2006]. Cette analyse sera pre´sente´e en
de´tail au chapitre 6.
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Fig. 3.4 – Gauche : E´tat des mesures du spectre de puissance angulaire du CMB en tempe´rature, de´but
2003. Les points correspondants a` Archeops sont ceux calcule´s dans [Benoˆıt et al. 2003a]. Ils sont compare´s aux
re´sultats des expe´riences Cobe, BOOMERanG, DASI et Maxima ([Smoot et al. 1992], [Netterfield et al. 2002],
[Halverson et al. 2002], [Lee et al. 2001]). Droite : Spectre de puissance angulaire en tempe´rature d’Archeops cal-
cule´ a` partir de la me´thode Xspect [Tristram et al. 2005b] dans [Tristram et al. 2005a].
L’ensemble de ces contributions nous a permis de participer a` la publication de l’ensemble de la
chaˆıne d’analyse des donne´es d’Archeops [Mac´ıas-Pe´rez et al. 2006].
3.2 L’expe´rience Wmap
3.2.1 Pre´sentation
L’expe´rience ame´ricaine Wmap (Wilkinson Microwave Anisotropy Probe) est un satellite, he´ritier
de Cobe et ayant pour but la mesure de pre´cision des anisotropies en tempe´rature, mais aussi, pour
la premie`re fois, la mesure de la polarisation du CMB sur la totalite´ du ciel. Ce satellite fut lance´
le 30 juin 2001 et les premiers re´sultats scientifiques correspondant a` 1 an de donne´es furent publie´s
au de´but de l’anne´e 2003. En mars 2006, les donne´es relatives a` 3 ans de donne´es, plus pre´cises, ont
e´te´ publie´es. Cette the`se ayant e´te´ commence´e bien avant la publication de ces dernie`res, nombre
d’analyses et de comparaisons ont e´te´ mene´es a` partir des donne´es correspondant a` la premie`re
parution. Au cours de ce paragraphe, nous pre´senterons cependant les re´sultats correspondant a` 3
ans de donne´es et nous apporterons des pre´cisions, quand cela sera ne´cessaire, sur les diffe´rences par
rapport aux premiers re´sultats.
E´tant a` ce jour les mesures les plus pre´cises et les plus comple`tes des anisotropies du CMB, les
donne´es du satellite Wmap seront utilise´es tout au long de ce document.
3.2.2 L’Instrument
Le satellite Wmap comporte un syste`me de deux te´lescopes gre´goriens hors-axe dos-a`-dos. Ainsi,
deux signaux, se´pare´s de ∼ 180◦ en azimuth et ∼ 141◦ en valeur absolue, sont re´fle´chis sur deux
miroirs secondaires quasi-identiques qui viennent e´clairer 20 cornets, 10 pour chaque chemin optique.
Le signal, pour chaque cornet, est se´pare´ en deux polarisations orthogonales par des OMT (Ortho-
Mode Transducer), que nous appellerons A et A′. Le signal A et le signal provenant du cornet
correspondant a` la direction oppose´e et ayant une polarisation orthogonale, B ′, sont mesure´s par un
syste`me radiome´trique. Ils sont amplifie´s par des HEMT (High Electron Mobility Transistor), filtre´s,
de´tecte´s, diffe´rencie´s puis stocke´s. La paire de signaux A′ et B, sont diffe´rencie´s de la meˆme manie`re.
Nous dirons que chacune de ces paires de signaux provient d’un radiome`tre et que deux paires
AB′ et A′B constituent un assemblage diffe´rentiel. Au total, il y aura 20 canaux statistiquement
inde´pendants. Les deux modes de polarisation de chaque assemblage diffe´rentiel repre´sentent 10
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Fig. 3.5 – Sche´ma du satellite Wmap ou` les principaux constituants sont annote´s. Le satellite fait 3.8 m de haut et
le panneau solaire de´ploye´ 5 m de diame`tre. Le satellite a une masse de 836 kg.
canaux couvrant cinq fre´quences, centre´s a` 23 (1 canal), 33 (1), 41 (2), 61 (2) et 94 (4) GHz.
L’ensemble de la chaˆıne de de´tection est refroidi passivement a` 90 K.
Nous avons porte´ les caracte´ristiques de chacune de ces bandes de fre´quence dans le tableau 3.2.
Nom de la bande de fre´quence K Ka Q V W
Fre´quence (GHz) 23 33 41 61 91
Largeur de bande (GHz) 5.5 7.0 8.3 14.0 20.5
Nombre d’assemblages diffe´rentiels 1 1 2 2 4
Nombre de radiome`tres 2 2 4 4 8
Taille du lobe (FWHM)1 (◦) 0.88 0.66 0.51 0.35 0.22
Sensibilite´ (mK·s1/2) 0.8 0.8 1.0 1.2 1.6
Tab. 3.2 – Caracte´ristiques des bandes de fre´quence de Wmap en terme de largeur de bande, de re´solution (FWHM1)
et de sensibilite´ instantane´e.
Wmap, en orbite autour du point L2 de Lagrange du syste`me Terre-Soleil, effectue une couverture
totale du ciel en six mois, par un effet combine´ de la rotation du satellite sur lui-meˆme, de la pre´cession
de l’axe de rotation et de la rotation de la Terre autour du Soleil. La pre´cession de l’axe de rotation
se fait en une heure autour du plan de l’ecliptique et la rotation a une pe´riode de 129 secondes,
permettant a` chaque paire de cornets de de´crire un cercle sur le ciel (voir figure 3.6).
Le lecteur pourra trouver une description de´taille´e de l’instrument dans [Bennett et al. 2003a].
3.2.3 Cartes du ciel et masques
L’e´quipe de Wmap a fourni, apre`s trois ans de donne´es, des cartes du ciel pour les parame`tres de
Stokes I, Q et U , pour les 10 assemblages diffe´rentiels, ainsi que pour les cinq bandes de fre´quences2.
Ces cartes furent cre´e´es par la moyenne pixel a` pixel, ponde´re´e du nombre d’observation, de trois
cartes correspondant a` une anne´e de donne´es. Elles sont a` la re´solution HEALPix typique de
nside = 512 [Go´rski et al. 1999], correspondant a` des pixels de ∼7 arcmin de coˆte´.
Sont e´galement fournies des cartes propres ou nettoye´es. Pour ces cartes, les e´missions galac-
tiques (synchrotron, poussie`re et rayonnement de freinage) ont e´te´ mode´lise´es, puis soustraites, pour
chacune des trois cartes correspondant a` une anne´e de donne´es, afin de conserver les proprie´te´s
du bruit. Plus de de´tails sur cette proce´dure peuvent eˆtre trouve´s dans [Hinshaw et al. 2006] et
2 On pourra les trouver sur http://lambda.gsfc.nasa.gov/product/map/current/m_products.cfm
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Fig. 3.6 – Gauche : Nombre d’observations inde´pendantes re´alise´es au cours d’une anne´e par Wmap en coordonne´es
ecliptiques. L’axe de rotation du satellite effectue une pre´cession le long du cercle rouge en une heure. Quand il se
trouve a` la position de la croix bleue, une paire de cornets de´crit le cercle vert en 129 secondes. Les cercles blancs
indiquent le re´sultat de la pre´cession. Droite : Diffe´rents masques utilise´s dans le traitement des donne´es Wmap en
coordonne´es galactiques. Les trois masques repre´sente´s sont “Kp0” (blanc), “Kp2” (vert) et “P06” (bleu).
[Page et al. 2006].
Afin de masquer la Galaxie et les sources ponctuelles, des masques furent utilise´s au cours de
l’analyse des donne´es [Hinshaw et al. 2006, Page et al. 2006]. Ces masques sont cre´e´s, tant en tem-
pe´rature qu’en polarisation par une combinaison de coupures dans la carte de la bande K (23 GHz)
et un mode`le d’e´mission de la poussie`re thermique. Pour les sources ponctuelles, la combinaison de
catalogues exte´rieurs et de sources de´tecte´es par Wmap ont e´te´ utilise´es. En tempe´rature, le masque
standard pour l’analyse des donne´es CMB est de´nomme´ “Kp2” et il exclut 15.3% du ciel. Nous avons
e´galement utilise´ un masque plus se´ve`re, “Kp0”, coupant 23.5% du ciel. En polarisation, le masque
standard s’appele “P06”. Il exclut 26.5% du ciel.
3.2.4 Re´sultats
Spectres de puissance angulaire du CMB
Wmap est la premie`re expe´rience a avoir effectue´ une mesure de pre´cision des anisotropies en tem-
pe´rature du CMB sur une gamme d’e´chelles angulaires aussi vaste. En effet, le spectre de puissance
angulaire du CMB, CTT` , est domine´ par la variance cosmique jusqu’a` ` = 400 et le rapport signal
sur bruit est plus grand que l’unite´ jusqu’a` ` = 850. Les deux premiers pics acoustiques sont mesure´s
avec une grande pre´cision, respectivement a` ` = 220.8± 0.7 et ` = 530.9± 3.8 [Hinshaw et al. 2006]
(voir figure 3.7). La monte´e du troisie`me pic est vue de manie`re claire et est compatible avec les
observations a` plus haute re´solution (BOOMERanG [Jones et al. 2006], Acbar [Kuo et al. 2004],
CBI [Readhead et al. 2004], VSA [Dickinson et al. 2004] et DASI [Halverson et al. 2002]).
Pour la premie`re fois e´galement, l’expe´rience Wmap a fourni une mesure de la polarisation du
CMB passant par le spectre de puissance angulaire de la corre´lation croise´e entre tempe´rature et
polarisation, CTE` . Cette mesure, a` grande e´chelle angulaire (` < 10), est proportionnelle a` l’e´pais-
seur optique de la re´ionisation τr et constitue donc une sonde unique de cette pe´riode. A` plus haut
`, l’anti-corre´lation de la monte´e du premier pic et la corre´lation de sa descente ont e´te´ de´tecte´es
[Page et al. 2006] (voir figure 3.7). Notons que les valeurs a` petites e´chelles angulaires sont com-
patibles avec les valeurs publie´es pour un an de donne´es dans [Kogut et al. 2003]. Par contre, la
puissance pour ` < 6 a significativement e´te´ re´duite. Nous discuterons par la suite de ces implica-
tions.
Enfin, CEE` a e´te´ mesure´ a tre`s grande e´chelle angulaire pour la premie`re fois. Au sein des cartes
propres, un signal `(`+ 1)CEE`∈[2,6] = 0.086± 0.029 µK2 a e´te´ de´tecte´ [Page et al. 2006]. Ceci est du a
la re-diffusion des photons du CMB par les e´lectrons libres lors de la re´ionisation. Le spectre CBB`
n’a pas e´te´ mesure´ et seule une limite supe´rieure a pu eˆtre fixe´e a` 1σ, `(`+ 1)CBB` ≤ 0.17µK2 (voir
figure 3.7).
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Fig. 3.7 – Gauche, haut : Spectres de puissance angulaire CTT` et C
TE
` repre´sente´s en `(`+1)C`/2pi (µK
2), mesure´s
par Wmap [Hinshaw et al. 2006]. Gauche, bas : CTE` repre´sente´ en (` + 1)C`/2pi. Droite : Spectres de puissance
angulaire CTT` (noir), C
TE
` (rouge) et C
EE
` (vert) pour le mode`le ajustant le mieux les donne´es (ligne pleines) et
pour les donne´es Wmap (points). Pour CTE` , les traits pointille´s repre´sentent les anti-corre´lations. Pour C
BB
` (bleu), la
ligne pointille´e repre´sente un mode`le correspondant a` r = 0.3. La ligne brise´e repre´sentent l’effet de lentille. La limite
supe´rieure a` 1σ (`(` + 1)CBB` ≤ 0.17µK2) sur le spectre CBB` donne´e par les seules donne´es Wmap est e´galement
porte´e [Page et al. 2006].
Cosmologie
Tout d’abord, les donne´es correspondant a` un an de vol du satellite Wmap combine´es a` d’autres
donne´es astrophysiques, ont permis de contraindre la ge´ome´trie de l’Univers au travers de sa densite´
totale Ω0 = 1.02± 0.02 [Spergel et al. 2003], hautement compatible avec un Univers plat.
Les donne´es Wmap correspondant a` trois ans de vol sont en accord remarquable avec un mode`le
cosmologique simple ΛCDM a` six parame`tres (densite´ de matie`re Ωmh
2, densite´ de baryons Ωbh
2,
constante de Hubble H0, amplitude des fluctuations du spectre de la matie`re σ8, e´paisseur optique
de la re´ionisation τr et la pente du spectre des perturbations scalaires ns). De plus, l’ajustement
reste impressionnant en ajoutant des donne´es inde´pendantes comme celles des expe´rience CMB
aux petites e´chelles, l’abondance des e´le´ments le´gers, les structures a` grande e´chelle et les relations
distance-luminosite´ des Supernovæ (les valeurs des parame`tres sont re´capitule´es dans le tableau 3.3,
[Spergel et al. 2006]).
De plus, en faisant la supposition que les fluctuations du fluide primordial sont adiabatiques et
posse`dent un spectre en loi de puissance, les donne´es de Wmap seules ont montre´ qu’il e´tait ne´cessaire
d’inclure de la matie`re noire et d’avoir un indice spectral scalaire ns significativement plus petit que
un. Ceci a e´galement permis de donner une limite supe´rieure sans pre´ce´dent sur le rapport tenseur-
scalaire, conjointement avec les donne´es SDSS [Padmanabhan et al. 2006], de r < 0.3 (95% de niveau
de confiance).
Dans un Univers plat, la combinaison des donne´es Wmap et des rapports distance-luminosite´
des Supernovæ donne´es par le Supernova Legacy Survey (SNLS) [Astier et al. 2006] apporte une
e´quation d’e´tat pour l’e´nergie noire wΛ = −0.967+0.073−0.072. A` l’inverse, en supposant wΛ = −1, on
retrouve une densite´ de courbure compatible avec ze´ro, Ωκ = −0.011± 0.012.
Enfin, toujours en supposant un Univers plat, les donne´es Wmap conjointement aux autres
donne´es astrophysiques, donnent une limite supe´rieure sur la somme des masses des neutrinos,∑
mν < 0.66 eV (95% C.L.). De plus, aucune de´viation significative a` la gaussianite´ des anistropies
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Donne´es Wmap seules Donne´es Wmap+CMB+2dF+SDSS+Supernovæ
h (km·s−1·Mpc−1) 0.732+0.031
−0.032 0.704
+0.015
−0.016
ΩΛ 0.759±0.034 0.732±0.018
Ωm 0.241±0.034 0.268±0.018
Ωbh
2 0.02229±0.000073 0.02186±0.00068
ΩCDMh
2 0.1054+0.0078
−0.0077 0.1105
+0.0039
−0.0038
σ8 0.761
+0.049
−0.048 0.776
+0.031
−0.032
ns 0.958±0.016 0.947±0.015
τr 0.089±0.030 0.073+0.027−0.028
zr 11.0
+2.6
−2.5 . . .
Tab. 3.3 – Meilleur ajustement des parame`tres cosmologiques pour un mode`le ΛCDM, a` partir des seules donne´es
Wmap [Spergel et al. 2006] (colonne de gauche) et a` partir de la combinaison des donne´es Wmap des autres expe´rience
CMB a` haute re´solution (BOOMERanG [Jones et al. 2006], Acbar [Kuo et al. 2004], CBI [Readhead et al. 2004] et
VSA [Dickinson et al. 2004]), des sondages 2dF [Cole et al. 2005] et SDSS [Padmanabhan et al. 2006] et des Super-
novæ [Astier et al. 2006] (colonne de droite).
n’a e´te´ de´tecte´e, avec un facteur de couplage non line´aire (voir 1.3.2) ve´rifiant −54 < fNL < 114 a`
95% de niveau de confiance.
Notons finalement que les mesures de l’e´paisseur optique de la re´ionisation et de son redshift
diffe`rent sensiblement entre la premie`re et la deuxie`me parution des re´sultats. En effet, la publication
des re´sultats correspondant a` un an de donne´es donnait une re´ionisation plus pre´coce et plus intense
avec τr = 0.17 ± 0.04 et zr = 17 ± 4 [Spergel et al. 2003]. La deuxie`me publication correspondant
a` trois ans fait e´tat de τr = 0.089 ± 0.030 et zr = 11.0+2.6−2.5 [Spergel et al. 2006]. Ceci est duˆ a` deux
effets combine´s : premie`rement une meilleure estimation des avant-plans polarise´s (notamment de
l’e´mission synchrotron) amenant une contamination plus faible et donc une perte de puissance a`
grande e´chelle angulaire dans les spectres polarise´s et deuxie`mement la mesure du spectre CEE` a`
bas `.
3.3 L’expe´rience Planck
3.3.1 Pre´sentation
L’expe´rience Planck est une expe´rience satellite de l’Agence Spatiale Europe´enne (ESA) dont
le lancement a` bord de la fuse´e Ariane 5, en compagnie du satellite Herschel3, est programme´ a`
ce jour pour aoˆut 2008. Cette mission a e´te´ de´veloppe´e par un partenariat d’e´quipes europe´ennes
et Nord-ame´ricaines, au sein de deux consortiums d’instituts scientifiques charge´s de de´livrer deux
instruments et de traiter leurs donne´es. L’objectif de Planck est de mesurer les anisotropies du CMB
avec une pre´cision ine´gale´e. Pour ce faire, les instruments ont e´te´ e´tudie´s pour avoir une sensibilite´
∆T/T ∼ 2 · 10−6, sans pre´ce´dent, une re´solution angulaire de l’ordre de 5 arcmin et une couverture
en fre´quence vaste pour une expe´rience de ce type, de 30 a` 857 GHz. Planck sera place´ au point
L2 de Lagrange a` 1.5 millions de kilome`tres de la Terre, pour au moins deux sondages nominaux de
deux fois 7 mois.
Planck est constitue´ de deux instruments distincts, un a` basses fre´quences, LFI (Low Frequency
Instrument), e´quipe´ de radiome`tres centre´s a` 30, 40 et 70 GHz et un a` hautes fre´quences, HFI (High
Frequency Instrument), e´quipe´ de bolome`tres, centre´s a` 100, 143, 217, 353, 545 et 857 GHz. Ce choix
de deux instruments inde´pendants permettra de s’affranchir d’erreurs syste´matiques inhe´rentes a` l’un
d’entre eux et va permettre de caracte´riser les e´missions d’avant-plans a` basses fre´quences (e´missions
synchrotron, rayonnement de freinage et e´mission “anormale”de la poussie`re) et a` hautes fre´quences
(e´mission de la poussie`re).
3 http://www.rssd.esa.int/Herschel
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3.3.2 L’instrument
Le satellite
Le satellite Planck est compose´ d’un te´lescope hors-axe de 1.5 m de diame`tre apparent (∼1.7 m
pour le miroir primaire et ∼1 m pour le miroir secondaire. Ce te´lescope illumine les deux instruments
LFI et HFI que nous de´taillerons ulte´rieurement. Il comporte e´galement un senseur stellaire permet-
tant de reconstruire le pointage, trois coˆnes d’isolation thermique ayant pour but de se´parer parties
chaude et froides du satellite et un module de service contenant l’e´lectronique des instruments, du
satellite et des re´servoirs a` He´lium. Le telescope est prote´ge´ de la lumie`re parasite par un grand
baﬄe et le satellite est prote´ge´ de la lumie`re du Soleil par un panneau solaire, permettant de placer
le satellite a` l’ombre.
Fig. 3.8 – Vue d’artiste du satellite Planck. Nous pouvons distinguer le te´lescope avec ses miroirs primaire et
secondaire illuminant le plan focal, le baﬄe de protection du te´lescope, les trois coˆnes d’isolation thermique et le
panneau solaire.
La tempe´rature des instuments est re´gule´e par la combinaison de trois syste`mes cryoge´niques
actifs et d’un refroidissement passif. Ce dernier est assure´ par les coˆnes d’isolation du te´lescope. Il
permet de re´duire la tempe´rature jusqu’a` ∼50 K.
Les donne´es sont stocke´es a` bord puis transmises a` une station au sol de l’ESA en Australie, au
cours d’une feneˆtre de visibilite´ durant 3 heures par jour. Ceci est fait sans interruption de la prise
de donne´es. De plus, pendant cette transmission, nous aurons acce`s a` environ 20 minutes de donne´es
en temps re´el, ce qui permettra d’intervenir rapidement en cas de ne´cessite´.
Le pointage
La strate´gie de pointage du satellite Planck a e´te´ choisie afin d’optimiser la soustraction des
effets syste´matiques. Pour cela, le satellite de´crira une orbite autour du point L2 de Lagrange et
balayera le ciel par rotation autour de son axe. Le te´lescope pointe a` 85 degre´s de l’axe de rotation
du satellite, dirige´ dans la direction oppose´e au Soleil. La rotation s’effectue a` la vitesse fspin = 1
tr·min−1. L’instrument va donc balayer le ciel en de´crivant des anneaux, chaque anneau e´tant couvert
par 60 cercles afin d’obtenir une bonne redondance. 24 anneaux seront effectue´s par jour, se´pare´s de
∼ 2.5◦, pemettant a` Planck de cartographier la totalite´ du ciel en 7 mois.
La reconstruction de la direction de pointage est re´alise´e a` l’aide d’un senseur stellaire, aligne´ avec
la direction d’observation du te´lescope. Les de´calages directionnels entre les deux seront obtenus par
l’analyse des sources ponctuelles, pour atteindre une pre´cision dans la reconstruction du pointage de
l’ordre de 0.5 arcmin [“Bluebook” 2004].
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La cryoge´nie
Les instruments LFI et a` plus forte raison HFI fonctionnent a` tre`s basses tempe´ratures. Pour
cela, Planck est e´quipe´ d’un syste`me de refroidissement actif. Cependant, les deux instruments
ne´cessitent une tempe´rature diffe´rente, 20 K pour LFI, 100 mK pour HFI. De ce fait le satellite
Planck sera e´quipe´ de plusieurs syste`mes cryoge´niques :
? e´tage a` 20 K : le refroidissement a` cette tempe´rature est obtenu graˆce a` un cycle ferme´ d’hy-
droge`ne appele´ sorption cooler [Wade et al. 2000, Bhandari et al. 2000, Bhandari et al. 2001].
C’est un syste`me de six compresseurs identiques fonctionnant en cycle, remplis d’un hydrure
me´talique qui absorbe et de´sorbe l’hydroge`ne gazeux, refroidissant l’e´tage par de´tente Joule-
Thomson. Ce syste`me a` l’avantage d’e´viter la propagation des vibrations vers les de´tecteurs.
Il permet d’obtenir la tempe´rature de 18 K qui est celle de fonctionnement de LFI et fournit
un pre´refroidissement pour l’instrument HFI fonctionnant a` plus basse tempe´rature.
? e´tage a` 4 K : la tempe´rature de 4 K est obtenue par une de´tente Joule-Thomson d’He´lium
en boucle ferme´e, a` partir du pre´-refroidissement a` 18 K. Les compresseurs me´caniques pro-
voquent des vibrations. Ainsi, pour s’en affranchir, ils sont place´s face-a`-face et fonctionnent
en opposition de phase.
? e´tages a` 1.6 K et 100 mK : Le syste`me de refroidissement des deux e´tages les plus froids est
un syste`me de dilution en cycle ouvert 3He/4He, de´veloppe´ et re´alise´ par l’e´quipe de A. Benoˆıt
de l’Institut Ne´el de Grenoble et de´crit dans [Benoˆıt et al. 1994]. Il s’agit d’un syste`me de
refroidissement similaire a` celui du cryostat d’Archeops (voir 3.1.2). Le principe est le suivant :
En me´langeant l’3He dans l’4He, une re´action endothermique se produit entre les phases d’3He
dilue´ et concentre´. Une dilution classique, en cycle ferme´, utilise la pression osmotique pour
diluer l’3He dans l’4He pour finalement e´vaporer l’3He. Ceci n’est pas possible en apesanteur,
ainsi la se´paration de phases se fait par injection de bulles d’3He a` l’inte´rieur d’un capillaire
d’4He. Pour un capillaire suffisamment fin, les bulles sont maintenues par tension superficielle.
La dilution se produira a` leur surface et permettra d’atteindre la tempe´rature de 100 mK.
Le plan focal
Le plan focal du satellite Planck est compose´ de 74 de´tecteurs, re´partis en deux instruments,
LFI et HFI, couvrant neuf fre´quences de 30 a` 857 GHz. Les de´tecteurs d’HFI sont situe´s au centre
du plan focal et sont refroidis a` 100 mK. Ceux de LFI sont situe´s en pe´riphe´rie et sont refroidis a` 18
K. Les de´tecteurs d’une meˆme ligne (meˆme fre´quence) sont se´pare´s d’un demi-lobe, les diffe´rentes
lignes e´tant se´pare´es d’un demi degre´ (voir figure 3.9).
L’instrument LFI
L’instrument a` basses fre´quences de Planck, LFI [Bersanelli & Mandolesi 2000], fait partie de
la troisie`me ge´ne´ration de radiome`tres centime´triques de´die´s a` l’observation du CMB, dans la ligne´e
de l’instrument DMR (Differential Microwave Radiometer) de Cobe et de Wmap. Cet instrument
couvre trois bandes de fre´quences a` 30, 40 et 70 GHz. Le radiome`tre de LFI est une matrice e´quipe´e
de 22 re´cepteurs diffe´rentiels, e´quipe´s d’amplificateurs HEMT (High Electron Mobility Transistors).
Le syste`me de mesure est base´ sur une pseudo-corre´lation diffe´rentielle entre le signal observe´ sur le
ciel et celui d’un corps noir de re´fe´rence place´ au sein de l’e´tage a` 4 K de HFI, afin de minimiser la
diffe´rence. Ce dispositif a l’avantage que signal et corps noir de re´fe´rence sont amplifie´s par le meˆme
gain, permettant ainsi de remonter a` la puissance re´elle du signal du ciel et supprimer une grande
partie des syste´matiques et du bruit en 1/f .
Les radiome`tres de LFI sont par de´finition sensibles a` la polarisation et le canal a` 70 GHz
sera de la plus grande importance car c’est a` cette fre´quence que le niveau attendu des avant-plans
polarise´s, si l’on conside`re la totalite´ du ciel, devrait eˆtre le plus faible (voir figure 2.7). Les principales
caracte´ristiques des de´tecteurs de LFI sont re´sume´es dans le tableau 3.4.
4Les sensibilite´s donne´es ici sont les sensibilite´ par pixel dont le coˆte´ est la FWHM du lobe. Elles sont les valeurs
nominales pour une observation du ciel de 14 mois.
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Fig. 3.9 – Sche´ma du plan focal de Planck [“Bluebook” 2004]. Les bolome`tres d’HFI, a` hautes fre´quences sont situe´s
au centre, entoure´s des radiome`tres de LFI, a` basses fre´quences. Les directions de polarisation sont repre´sente´es sur
les de´tecteurs qui y sont sensibles. Les de´tecteurs d’une meˆme ligne sont se´pare´s d’un demi-lobe, les diffe´rentes lignes
e´tant se´pare´es d’un demi degre´.
LFI HFI
Fre´quence 30 40 70 100 143 217 353 545 857
HEMT polarise´s 2 3 6 . . . . . . . . . . . . . . . . . .
Spider-web . . . . . . . . . . . . 4 4 4 4 4
PSB . . . . . . . . . 8 8 8 8 . . . . . .
Re´solution angulaire (FWHM1, arcmin) 33 24 14 9.5 7.1 5.0 5.0 5.0 5.0
Sensibilite´ (µK·s1/2) 120 140 190 50 62 91 277 1998 9.1·104
∆T/T (tempe´rature, µK/K)4 2.0 2.7 4.7 2.5 2.2 4.8 14.7 147 6700
∆T/T (polarisation, µK/K)4 2.8 3.9 6.7 4.0 4.2 9.8 29.8 . . . . . .
Tab. 3.4 – Caracte´ristiques des de´tecteurs de Planck, pour ces deux instruments, LFI et HFI [“Bluebook” 2004].
L’instrument HFI
L’instrument HFI [Lamarre et al. 2003] comporte quant a` lui 6 bandes de fre´quence a` 100, 143,
217, 353, 545 et 857 GHz, sur lesquelles sont re´partis 52 de´tecteurs. Ces de´tecteurs sont bolome´triques
avec des syste`mes d’absorption relie´s a` des thermome`tres mesurant les variations de tempe´rature.
La taille de la maille de ces absorbeurs correspond a` la longueur d’onde du bolome`tre, re´duisant
le bruit de fond duˆ aux longueurs d’onde plus faibles. Cette configuration permet e´galement de
limiter l’interaction avec les rayons cosmiques, proportionnelle a` la surface et de diminuer la capacite´
calorifique. Enfin, leurs faibles masses les rend moins sensibles aux vibrations.
HFI est e´quipe´ de deux types de bolome`tres :
? Des bolome`tres spider-web, uniquement sensibles a` la tempe´rature, au nombre de 20. Ils trans-
forment le rayonnement en chaleur, qui sera mesure´e par un thermome`tre en Germanium
[Bock et al. 1995, Lamarre et al. 2002, Jones et al. 2003]. Ce type de de´tecteur a de´ja` prouve´
sa tre`s grande sensibilite´ sur des expe´riences comme Archeops BOOMERanG et Maxima.
? Des bolome`tres PSB (Polarization-Sensitive Bolometer), sensibles a` la polarisation line´aire et
au nombre de 32 sur HFI, monte´s par paires, au sein d’un meˆme cornet. Leur principe est
sensiblement le meˆme que celui des spider-web a` ceci pre`s que l’absorbeur est constitue´ de fils
paralle`les, absorbant uniquement la composante polarise´e dont le champ e´lectrique est dans le
sens des fils. Chaque paire de PSB comprend deux absorbeurs de directions perpendiculaires.
Au sein d’une meˆme bande de fre´quence les paires de PSB ont des absorbeurs oriente´s a` 45◦,
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permettant ainsi de reconstruire les parame`tres Q et U .
Les bolome`tres d’HFI auront comme source de bruit thermodynamique principale le bruit de
photons, dominant le bruit de phonons, proportionnel a` la tempe´rature et le bruit Johnson, lie´ au
variations de tension aux bornes des thermome`tres. A` cela s’ajoutera du bruit microphonique duˆ
aux vibrations me´caniques et du bruit a` basses fre´quences (1/f), dont la majeure partie provient
des de´rives thermiques lentes.
3.3.3 Objectifs scientifiques
Si les re´sultats du satellite ame´ricain Wmap ont apporte´ a` la cosmologie observationnelle de
pre´cision ses lettres de noblesse, il faut garder a` l’esprit que malgre´ le succe`s technique et scientifique,
seules une petite partie des informations contenues dans les anisotropies en tempe´rature du CMB
furent exploite´es, ainsi qu’une fraction infime de celles contenues dans sa polarisation.
Planck, avec une re´solution angulaire trois fois plus fine que Wmap, un niveau de bruit un ordre
de grandeur plus faible au fre´quences d’observation optimales du CMB et une couverture en fre´quence
sans pre´ce´dent, pourra extraire du ciel quasiment la totalite´ des informations contenues dans les
anisotropies en tempe´rature et une quantite´ substantielle de celles contenues dans la polarisation
[“Bluebook” 2004]. Pour exemple, le spectre de puissance angulaire des anisotropies en tempe´rature,
CTT` , sera limite´ par la variance cosmique jusqu’a` des multipoˆle autour de 1500, gagnant un facteur
quatre en ` par rapport a` Wmap.
Toutes ces prouesses techniques et scientifiques vont permettre a` Planck de re´pondre aux ob-
jectifs multiples dont nous allons donner les principaux :
? mesure des parame`tres cosmologiques avec la tempe´rature : la mesure du spectre de puissance
angulaire des anisotropies en tempe´rature jusqu’a` des pics acoustiques d’ordre e´leve´ (8e`mepic)
permettra une de´termination beaucoup plus pre´cise des parame`tres cosmologiques, avec no-
tamment un gain d’un ordre de grandeur de pre´cision sur Ωb ou ΩΛ.
? mesure des parame`tres cosmologiques avec la polarisation : Planck sera capable de mesurer le
spectre polarise´ CEE` avec pre´cision jusqu’a` ` ∼ 1500, graˆce a` sa sensibilite´ a` la polarisation et
a` son controˆle des contaminants d’avant-plan. Ceci sera de la premie`re importance scientifique
et permettra de dresser l’histoire de l’ionisation de l’Univers ou encore de contraindre le spectre
des fluctuations scalaires. De plus, il est possible que Planck mesure le spectre CBB` du CMB,
si l’amplitude des modes tenseurs est suffisante par rapport a` celle des modes scalaires (r ∼
5 ·10−2). Cette amplitude reste comme l’un des parame`tres libres des mode`les inflationnaires et
la mesure de ces modes tenseurs permettra de contraindre de manie`re unique cette pe´riode de
l’Univers primordial. Enfin, il sera aise´ pour Planck de donner des limites fortes sur l’indice
spectral scalaire ns, que la plupart des mode`les inflationnaires pre´disent sensiblement diffe´rent
de l’unite´.
? tests de non-gaussianite´ : au sein de la plupart des mode`les inflationnaires la distribution
des fluctuations de densite´ et par conse´quent celle des anisotropies du CMB est gaussienne.
Cependant, certains travaux proclament la de´tection de signaux non-gaussiens dans les donne´es
de Wmap [Cruz et al. 2004]. La question de savoir s’il s’agit de non-gaussianite´s primordiales
ou d’effets syste´matiques non soustraits dans les donne´es a e´te´ souleve´e. De ce fait, Planck
devrait pouvoir trancher, en raison de sa sensibilite´ plus grande et de ses effets syste´matiques
inde´pendants.
? anisotropies secondaires : Une fois encore, graˆce a` sa sensibilite´ et a` sa couverture en fre´quence
sans pre´ce´dent, Planck donnera acce`s a` la mesure des anisotropies secondaires. Parmi celles-
ci, l’emplacement des bandes de fre´quence de Planck est optimise´e pour la mesure de l’effet
Sunyaev-Zel’dovich (SZ), a` la fois thermique et cine´tique. La sensibilite´, quant a` elle, permettra
d’acce´der a` des effets d’ordre supe´rieur comme les effets de lentilles gravitationnelles ou l’effet
Sachs-Wolfe inte´gre´.
? avant-plans : La gamme de fre´quence de Planck permettra d’eˆtre sensible aux e´missions dif-
fuses comme celles du synchrotron, du rayonnement de freinage ou de la poussie`re galactique.
Planck pourra cartographier avec pre´cision ces e´missions galactiques, notamment en polari-
sation. Enfin, Planck de´tectera un grand nombre de sources ponctuelles non encore re´solues
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dans cette gamme de fre´quences (galaxies, amas de galaxies, plane`tes).
3.4 Estimation des spectres de puissance angulaire et traite-
ment des effets instrumentaux
Pour clore ce chapitre, nous allons aborder l’estimation des spectres de puissance angulaire dans
le cas d’observations du CMB a` l’aide d’instruments comme ceux que nous venons de pre´senter.
Cette estimation introduit des effets dont il faudra s’affranchir pour qu’elle soit non-biaise´e.
Nous avons donne´ l’expression de l’estimateur du spectre de puissance angulaire, C˜`, appele´
pseudo-C`, en e´quation (2.13), comme une de´composition directe des donne´es dans l’espace des har-
moniques sphe´riques. Cette estimation est en re´alite´ biaise´e par des effets instrumentaux que nous al-
lons de´tailler. Il faudra les prendre en compte pour remonter aux C` non-biaise´s [Szapudi et al. 2001,
Hivon et al. 2002, Hansen et al. 2002] :
? effet d’une couverture incomple`te du ciel : Les expe´riences de type CMB au sol ou embarque´es
a` bord de ballon stratosphe´riques n’observent qu’une partie du ciel. En outre, les expe´riences
embarque´es a` bord de satellite comme Cobe, Wmap ou Planck, masquent une partie du
ciel pour s’affranchir des re´sidus de la soustraction des e´missions d’avant-plan et des sources
ponctuelles (essentiellement le plan galactique). Une couverture incomple`te du ciel va engendrer
un manque de statistique pour le calcul de certains multipoˆles. Cette couverture inhomoge`ne
pourra eˆtre de´crite dans l’espace des harmoniques sphe´riques [Peebles 1973] par une matrice de
couplage des modesM``′ , qui sera responsable d’une convolution dans l’espace des harmoniques
sphe´riques. De plus, en polarisation, comme nous le verrons, une couverture incomple`te du ciel
engendrera un me´lange entre les deux modes de polarisation (voir annexe B.4).
? effet de lobe : Pour tenir compte de la re´solution finie des de´tecteurs il faudra introduire
une fonction de transfert relative a` leurs lobes. Ces lobes, sont la plupart du temps suppose´s
circulaires et de ce fait la fonction de transfert B` ne de´pend que de `. Elle s’exprime alors
comme une simple multiplication dans l’espace des harmoniques sphe´riques.
? effet du filtrage : En raison des caracte´ristiques du bruit, les donne´es sont parfois filtre´es dans
le temps avant d’eˆtre projete´es sur les cartes. Il en re´sulte une fonction de transfert isotrope
(ne de´pend pas de m) F` qui s’exprime comme une simple multiplication dans l’espace des
harmoniques sphe´riques.
? effet de la pixelisation : La repre´sentation concre`te des cartes du ciel se fait sur des pixels
de surface non nulle sur le ciel. Il en re´sulte un lissage des anisotropies dont la taille est plus
petite que celle des pixels. Ici encore cela sera de´crit par une fonction de transfert P`, isotrope,
dont la forme de´pend de la re´solution conside´re´e et de la ge´ome´trie des pixels. Cette fonction
s’appliquera comme une simple multiplication dans l’espace des harmoniques sphe´riques4.
Nous allons aborder ici le cas simple de l’estimation du spectre de puissance angulaire en tem-
pe´rature. Nous traiterons du cas plus complexe de l’estimation conjointe des spectres de puissance
en tempe´rature et en polarisation au chapitre 10.
A` partir de la connaissance de la matrice de couplage des modes MTT``′ (dont nous pre´sentons
la forme en annexe B.4) et des fonctions de transfert BT` , F
T
` et P`, nous pourrons en de´duire
l’estimateur non-biaise´ du spectre de puissance angulaire :
C˜TT` =
∑
`′
MTT``′ ·BT`′ ·BT`′ · FTT`′ · P 2`′︸ ︷︷ ︸
MTT``′
· CTT`′ (3.1)
Le calcul du spectre de puissance CTT` se fera alors par inversion de cette e´quation :
CTT` =
∑
`′
(
MTT``′
)−1
C˜TT` (3.2)
4 L’effet de cette dernie`re fonction est en ge´ne´ral faible par rapport a` l’effet duˆ aux lobes, sauf dans le cas
d’Archeops, par exemple, ou` les pixels sont plus grands que le lobe, pour s’affranchir de la faible redondance.
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Ainsi, le spectre de puissance angulaire CTT` sera non-biaise´ par les effets instrumentaux.
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Effet du champ magne´tique
primordial sur la polarisation du
CMB
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Chapitre 4
E´quations d’e´volution des
parame`tres de Stokes pour le CMB
Le but de cette partie, comprenant ce chapitre et le chapitre 5, sera d’e´tudier l’empreinte d’un
champ magne´tique primordial sur la polarisation du CMB.
En effet, certaines observations sugge`rent l’existence de ce champ, a` tre`s grande e´chelle, dans
l’Univers, comme nous le verrons au chapitre suivant. Au niveau de la surface de dernie`re diffusion,
un tel champ imprimerait une rotation du vecteur de polarisation des photons du CMB, laissant une
empreinte dans les spectres de puissance angulaire que nous mesurons aujourd’hui. En particulier,
cet effet aura la proprie´te´ de ge´ne´rer des modes B, a` partir des modes E, comme nous le montrerons,
ce qui pourrait constituer un contaminant a` la de´tection de la signature du fond d’ondes gravitation-
nelles primordiales, par exemple. De plus, l’e´tude de la polarisation induite par ce champ permettra
de le contraindre.
Pour comprendre cet effet, dans ce chapitre, nous nous inte´resserons aux me´canismes ge´ne´raux
de ge´ne´ration de la polarisation du CMB au sein du fluide primordial, de manie`re plus formelle et
plus pre´cise qu’au cours du chapitre 2. Nous montrerons comment l’on peut de´duire les anisotropies
en tempe´rature et en polarisation a` partir des e´quations de Boltzmann pour le fluide primordial,
a` partir de conside´rations de physique des hautes e´nergies et de Relativite´ Ge´ne´rale. Nous verrons
comment nous pouvons inte´grer ces processus physiques le long de la ligne de vise´e afin d’en de´duire
les spectres de puissance angulaire en tempe´rature et en polarisation. Nous nous servirons de ce
formalisme pour fomuler des hypothe`ses simplificatrices qui nous permettront d’e´tudier l’effet du
champ magne´tique primordial sur la polarisation du CMB.
Dans le chapitre 5, nous e´tudierons la ge´ne´ration de la polarisation en pre´sence du champ magne´-
tique primordial, par rotation de Faraday du vecteur de polarisation des photons. Nous produirons
enfin des simulations de cet effet et nous tenterons d’en tirer une limite supe´rieure sur la valeur de
l’intensite´ du champ a` partir des donne´es de Wmap. Nous comparerons e´galement nos simulations
a` des re´sultats obtenus de manie`re analytique.
Au cours de ces deux chapitres, nous nous placerons en unite´s naturelles : ~ = c = G = kB = 1.
4.1 Ge´ne´ration des anisotropies
Nous allons commencer par de´crire la ge´ne´ration des anisotropies du CMB au niveau de la surface
de dernie`re diffusion de manie`re plus formelle et plus quantitative qu’au chapitre 2. Pour ce faire,
nous allons tout d’abord traiter les processus quantiques re´sultants de l’interaction des photons sur
les e´lectrons du fluide primordial par diffusion Compton et Thomson pour ensuite lui adjoindre des
conside´rations de Relativite´ Ge´ne´rale. Nous en tirerons des e´quations de Boltzmann exprimant la
dynamique des parame`tres de Stokes au niveau de la surface de dernie`re diffusion.
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4.1.1 L’approche quantique
Les parame`tres de Stokes que nous avions de´finis de manie`re classique au paragraphe 2.3.2,
peuvent eˆtre de´finis de manie`re e´quivalente dans le formalisme de la me´canique quantique.
L’e´tat propre de polarisation du photon y est de´crit dans une base de deux vecteurs propres
orthogonaux |ε1〉 et |ε2〉. Si nous choisissons l’axe z selon la direction de propagation du photon,
les vecteurs propres |ε1〉 et |ε2〉 seront oriente´s selon x et y, respectivement. Un e´tat arbitraire de
polarisation peut eˆtre e´crit dans cette base de la manie`re suivante :
|ε〉 = a1eiθ1 |ε1〉+ a2eiθ2 |ε2〉 (4.1)
Dans cette base, nous pouvons e´crire quatre ope´rateurs correspondants a` chacuns des parame`tres
de Stokes :
Iˆ = |ε1〉〈ε1|+ |ε2〉〈ε2|
Qˆ = |ε1〉〈ε1| − |ε2〉〈ε2|
Uˆ = |ε1〉〈ε2|+ |ε2〉〈ε1|
Vˆ = i|ε2〉〈ε1| − i|ε2〉〈ε1| (4.2)
En calculant les valeurs moyennes associe´es a` ces ope´rateurs, nous pouvons trouver l’expression
de la matrice de densite´ dans cette base, en fonction des parame`tres de Stokes :
ρ =
1
2
{
I
(
1 0
0 1
)
+Q
(
1 0
0 −1
)
+ U
(
0 1
1 0
)
+ V
(
0 −i
i 0
)}
ρ =
1
2
{I · l1 +Q · σ3 + U · σ1 + V · σ2} (4.3)
ou` les σi sont les matrices de Pauli. Ainsi de´finie, la matrice de densite´ des photons contient les
meˆmes informations que les quatre parame`tres de Stokes re´unis et l’e´volution temporelle de cette
matrice nous donne l’e´volution temporelle de la polarisation du syste`me.
Nous avons vu au chapitre 2 que les parame`tres de Stokes relatifs a` la polarisation line´aire Q
et U de´pendent du repe`re choisi pour leur observation. Nous choisirons tout au long de ces deux
chapitres le repe`re radial aux perturbations cosmologiques, de´fini en 2.4.2, dans lequel on definit Qr
et Ur. Lorque nous parlerons de Q et U ici, nous nous re´fe´rerons a` Qr et Ur
4.1.2 E´quation d’e´volution pour l’ope´rateur de nombre
Afin d’extraire les e´quations d’e´volution des parame`tres de Stokes au niveau de la surface de der-
nie`re diffusion, nous allons conside´rer un syste`me quantique posse´dant un grand nombre de photons
inte´ragissant avec les e´lectrons libres du milieu. Nous nous placerons dans le formalisme de la seconde
quantification dans lequel l’e´volution d’un tel syste`me est de´crite par l’e´volution de son ope´rateur de
nombre, de´fini a` partir des ope´rateurs quantiques de cre´ation et d’anihilation de particules. Nous en
de´riverons l’e´quation de Boltzmann pour la matrice de densite´ du syste`me de photons qui est une
ge´ne´ralisation de l’e´quation de Boltzmann classique aux nombres d’occupation des particules.
Dans le formalisme de seconde quantification, les d’ope´rateurs de cre´ation et d’anihilation obe´issent
aux relations de commutation et d’anti-commutation suivantes :
[
as(p), a
†
s′(p
′)
]
= (2pi)32p0δ3(p− p′)δss′ , pour les photons{
br(q), b
†
r′(q
′)
}
= (2pi)3
q0
m
δ3(q− q′)δrr′ , pour les fermions (4.4)
ou` s se re´fe`re a` l’e´tat de polarisation du photon et r a` celui du spin de l’e´lectron. Les variables d’im-
pulsion p et q en gras sont des vecteurs des trois dimensions d’espace alors que p et q repre´sentent les
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quadri-vecteurs d’espace-temps. De´finissons l’ope´rateur de nombre, pour les photons, dans l’espace
de Fourier :
Nij(k) ≡ a†i (k)aj(k) (4.5)
Nous pouvons relier la valeur moyenne de cet ope´rateur a` la matrice de densite´, en appliquant
de manie`re re´pe´te´e les ope´rateurs de cre´ation-anihilation :
〈Nij(k)〉 = tr [ρˆNij ] =
∫
d3p
(2pi)3
〈p|ρˆNij(k)|p〉 = (2pi)3δ(0)2k0ρij(k) (4.6)
L’e´quation d’e´volution de cet ope´rateur est donne´e en repre´sentation d’Heisenberg par :
d
dt
Nij = i [H,Nij ] (4.7)
ou` H est l’Hamiltonien total du syste`me. Cet Hamiltonien peut s’e´crire comme la somme d’un terme
libre et d’un terme d’interaction, H = H0 +HI . Notre but va eˆtre d’exprimer l’e´quation (4.7) comme
un de´veloppement perturbatif en HI . En faisant l’hypothe`se couramment employe´e en the´orie de la
diffusion que les champs de´butent et finissent en tant que champs libres, ainsi qu’en supposant que
la dure´e de chaque collision est tre`s petite devant le temps caracte´ristique de variation de la matrice
de densite´, nous pouvons re´e´crire l’e´quation (4.7) [Sigl & Raffelt 1993] :
(2pi)3δ(0)2k0
d
dt
ρij(k) = i〈[HI(t),Nij(k)]〉 − 1
2
∫ +∞
−∞
dt〈[HI(t), [HI(0),Nij(k)]]〉 (4.8)
Cette e´quation est l’e´quation de Boltzmann pour la matrice densite´ ρij . Le premier terme de
la partie droite de l’e´quation est un terme de diffusion avant, nul dans le cas de photons (voir
[Kosowsky 1996]). Le second, correspond au terme de collision d’une e´quation de Boltzmann clas-
sique.
Dans le cas des photons du CMB, ce terme sera de´crit par l’interaction Compton entre les photons
et les e´lectrons libres du plasma. En principe, une seconde e´quation couple´e devrait eˆtre re´solue pour
la matrice de densite´ des e´lectrons. Cependant, dans l’Univers primordial, nous pouvons conside´rer
en une tre`s bonne approximation que la distribution des e´lectrons est thermique, de´crite par une
maxwellienne a` la tempe´rature de l’Univers.
4.1.3 Diffusion Compton des photons du CMB
Il faut maintenant de´crire le terme de collision de l’e´quation 4.8 de´crivant l’interaction entre
photons et e´lectrons au niveau de la surface de dernie`re diffusion. L’Hamiltonien pre´sent dans ce
terme sera l’Hamiltonien de´crivant une interaction fondamentale a` trois points de la QED :
HI(t) =
∫
d3q
(2pi)3
m
q0
· d
3q′
(2pi)3
m
q′0
· d
3p
(2pi)32p0
· d
3p′
(2pi)32p′0
× exp (i(q′0 + p′0 − q0 − p0)t)× [b†r′(q′)a†s′(p′)(M1 +M2)as(p)br(q)] (4.9)
M1 ≡ e2 u¯r
′(q′) 6εs′(p′)(6p+ 6q +m) 6εs(p)u¯r(q)
2(p · q) (4.10)
M2 ≡ −e2 u¯r
′(q′) 6εs′(p′)(6q+ 6p′ +m) 6εs(p)u¯r(q)
2(p′ · q) (4.11)
ou` ur est un spinneur d’indice de spin r et ε
µ
s est un quadri-vecteur de polarisation d’indice de
polarisation transverse s. Les sommations, lorsque deux indices sont re´pe´te´s, sont implicites. Les
quantite´s barre´es repre´sentent la contraction des quadri-vecteurs avec les matrices de Dirac, 6 x =
xµγ
µ.
Nous allons pouvoir re´e´crire le terme de collision de l’e´quation (4.8) graˆce aux expressions de
l’Hamiltonien (4.9) et de l’ope´rateur de nombre (4.6). Nous pouvons en de´river une expression exacte
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pour la diffusion Compton des photons du CMB, en faisant l’hypothe`se que la dure´e des diffusions
Compton est petite devant le temps moyen entre les diffusions. Cette hypothe`se est valide dans
tous les sce´narii cosmologiques et en supposant les e´lectrons non-polarise´s, ce qui est vrai tant qu’un
champ magne´tique substantiel n’est pas pre´sent. L’inte´gration de cette expression est imme´diate dans
le cas d’un Univers parfaitement homoge`ne et isotrope. Cependant, l’objectif de cette partie est d’en
re´aliser un de´veloppement perturbatif au premier ordre. En remplac¸ant au sein de ce de´veloppement
les inte´grales dans l’espace des phases par une inte´grale sur l’e´nergie et une inte´grale angulaire sur
les directions des quantite´s de mouvement, nous pouvons arriver a` une e´quation de´crivant la matrice
de densite´ des photons en fonction des variables cine´matiques, au premier ordre perturbatif :
d
dt
ρij(x,k) =
e4ne(x)
16pim2k0
∫ ∞
0
p0 dp0
∫
dΩ
4pi
[
δ(k0 − p0) + (k− p) · v(x)∂δ(k
0 − p0)
∂p0
]
×
{
− 2
(
p0
k0
+
k0
p0
)
ρij(x,k) + 4p · εi(k)p · ε1(k)ρ1j(x,k) + 4p · εi(k)p · ε2(k)ρ2j(x,k)
+
(
p0
k0
+
k0
p0
− 2
)
δij (ρ11(x,k) + ρ22(x,k))
+
(
p0
k0
+
k0
p0
)
(εi(k) · ε1(p)εj(k) · ε2(p)− εi(k) · ε2(p)εj(k) · ε1(p)) (ρ12(x,k)− ρ21(x,k))
+2 (εi(k) · ε1(p)εj(k) · ε2(p)− εi(k) · ε2(p)εj(k) · ε1(p)) (ρ12(x,k) + ρ21(x,k))
+4εi(k) · ε1(p)εj(k) · ε1(p)ρ11(x,k) + 4εi(k) · ε2(p)εj(k) · ε2(p)ρ22(x,k)
}
(4.12)
ou` v(x) est la vitesse de groupe des e´lectrons et ne(x) leur densite´.
Ceci est l’e´quation de´crivant l’e´volution de la matrice de densite´ des photons au premier ordre
des variables cine´matiques. Il nous reste maintenant, avant de re´soudre les dernie`res inte´grations, a`
conside´rer le terme de gauche de l’e´quation (4.12).
4.1.4 E´quation de Liouville en Relativite´ Ge´ne´rale
Nous nous inte´ressons maintenant a` la partie de gauche de l’e´quation (4.12), de´crivant la pro-
pagation des photons baigne´s dans l’espace-temps. Si l’on ne´glige le terme de collision de droite,
nous avons affaire a` l’e´quation de Liouville qui de´crit l’e´volution d’une distribution dans l’espace
des phases. L’espace temps que nous conside´rerons ici est celui de Friedmann-Robertson-Walker,
dans le cas d’un Univers plat. Nous conside´rerons ici que cet espace-temps plat est perturbe´ par des
perturbations scalaires et tensorielles. Celui-ci sera de´crit par la me´trique perturbe´e :
gµν =
(
1 + 2Φ(x, t) 0
0 −a2(t) [(1− 2Ψ(x, t)) δij + hij(x, t)]
)
(4.13)
ou` a(t) est le facteur d’e´chelle, Φ et Ψ sont des fonctions de´crivant les perturbations scalaires dans la
jauge longitudinale1 [Mukhanov et al. 1992] et hij repre´sente les perturbations tensorielles, prisent
ici dans la jauge transverse de trace nulle2. L’avantage de ces choix de jauges est qu’ils ne laissent
pas de degre´ de liberte´ de jauge, contrairement a` la jauge synchrone.
Dans ces jauges, nous allons pouvoir e´crire l’e´quation ge´ode´sique a` laquelle obe´issent les photons
du CMB, en fonction de leurs quadri-vecteurs impulsion :
1 Un des avantages de cette jauge est que dans la limite newtonienne, la perturbation de la me´trique Φ correspond
au potentiel newtonien.
2 Ces perturbations sont soumises aux contraintes h ii = 0 et ∂
jhij = 0.
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dkµ
dt
= gµν
(
1
2
∂gαβ
∂xν
− ∂gνα
∂xβ
)
kαkβ
k0
(4.14)
L’e´quation de Liouville sans collision de´crivant n’importe quelle distribution f(t, x, k) dans l’es-
pace des phases et la matrice de densite´ des photons ρ, en particulier, s’e´crit alors :
dρ
dt
=
∂ρ
∂t
+
∂ρ
∂xi
ki
k0
+
∂ρ
∂kµ
dkµ
dt
= 0 (4.15)
En de´veloppant la fonction de distribution en un terme d’ordre ze´ro et un terme d’ordre un,
ρ(t,x, k0,k) = ρ(0)(t, k0) + ρ(1)(t,x, k0,k) et en re´alisant une transformation de Fourier sur la de´-
pendance spatiale x
TF→ K, nous pouvons re´e´crire le terme de gauche de l’e´quation de Boltzmann
(4.12) : [
∂
∂t
+
i
a
(K · k)− a˙
a
k0
∂
∂k0
]
· ρ(1)(K, k0,k)
−∂ρ
(0)(k0)
∂k0
k0
[
∂
∂t
Φ(K)− ∂
∂t
Ψ(K) +
i
a
(K · k)Φ(k) + 1
2
kikj
∂
∂t
hij(K)
]
= C(K, k0,k) (4.16)
ou` C(K, k0,k) est le terme de collision correspondant au terme de droite dans (4.12). Ainsi, nous
avons inclu l’information cosmologique au sein de l’e´quation d’e´volution du syste`me de photons au
moment du de´couplage. En calculant les inte´grales sur l’espace des phases restantes dans le terme de
collision de´crivant la diffusion Compton, et en reliant la matrice de densite´ aux parame`tres de Stokes,
nous allons pouvoir donner les e´quations d’e´volution de ces parame`tres. Ces e´quations de´crivent la
diffusion des photons dans un Univers plat de type Friedmann-Robertson-Walker totalement ionise´,
comme au niveau de la surface de dernie`re diffusion. Nous verrons que leur forme ne change pas en
dehors de cette e´poque mais qu’il faudra tenir compte de l’ionisation partielle de l’Univers.
4.1.5 E´quations de Boltzmann pour les photons du CMB
Nous avons maintenant re´uni les ingre´dients pour de´river les e´quations d’e´volution des parame`tres
de Stokes de´crivant les photons du CMB. Nous ne nous inte´resserons ici qu’aux perturbations de
type scalaire. Les motivations de ce choix seront pre´sente´es ulte´rieurement au cours de ce cha-
pitre. Pour retrouver les e´quations d’e´volution induites par les perturbations tensorielles, se re´fe´rer
a` [Kosowsky 1996].
Nous allons donc remplacer le terme de gauche au sein de (4.12) par son de´veloppement per-
turbatif obtenu en (4.16), pour les seules perturbations scalaires. Nous ne pre´senterons pas ici cette
e´quation par souci de concision, mais le lecteur pourra la trouver dans [Kosowsky 1996]. En inte´grant
cette e´quation sur sa de´pendance angulaire et en reliant la matrice de densite´ aux parame`tres de
Stokes (voir e´quation (4.3)), nous parvenons aux e´quations d’e´volution des parame`tres de Stokes,
pour des perturbations scalaires :
[
∂
∂t
+
1
a
iKµ+ σT n¯e
]
· I = −∂Ψ
∂t
− 1
a
iKµΦ + σT n¯e [I0 − 4vµ+ P2(µ) · SIQ][
∂
∂t
+
1
a
iKµ+ σT n¯e
]
·Q = −σT n¯e
2
(1− P2(µ)) · SIQ[
∂
∂t
+
1
a
iKµ+ σT n¯e
]
· U = 0[
∂
∂t
+
1
a
iKµ+ σT n¯e
]
· V = 3σT n¯e
2
µV1 (4.17)
ou` K ≡ ||K|| et µ ≡ vˆ · kˆ = cos θ. Nous avons e´galement de´fini SIQ qui sera un terme source, de´fini
a` partir des moments des parame`tres de Stokes I et Q, SIQ ≡ (I2 +Q2 −Q0). Les moments d’ordre
l sont quant a` eux de´finis par :
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Xl ≡
∫ 1
−1
dµ
Pl(µ)
2
X(µ), X = {I,Q, U, V } (4.18)
ou` les Pl sont les polynoˆmes de Legendre d’ordre l. Enfin, nous avons de´fini n¯e, la densite´ moyenne
d’e´lectrons.
Nous pouvons voir imme´diatement et de manie`re quantitative, a` partir des e´quations (4.17), que
l’absence de terme source dans les e´quations relatives a` U et V va laisser ces parame`tres a` ze´ro tout
au cours de l’interaction entre photons du CMB et e´lectrons, dans le cas des perturbations de type
scalaire3. Nous retrouvons ainsi le re´sultat que nous avions obtenu au chapitre 2 en 2.4.2 de manie`re
qualitative, a` savoir que les perturbations scalaires ne ge´ne´rent que de la polarisation Q.
A` l’inverse, les e´quations d’e´volution des parame`tres de Stokes relatives aux perturbations tenso-
rielles, que l’on pourra trouver dans [Kosowsky 1996] posse`dent un terme source au sein de l’e´quation
relative a` U et ainsi ge´ne´reront ce type de polarisation au cours des interactions photons-e´lectrons
au sein du fluide primordial. Pour ces perturbations e´galement nous retrouvons le re´sultat e´nnonce´
en 2.4.2. En revanche, elles aussi laisseront la polarisation circulaire V nulle.
Pour un sce´nario cosmologique donne´, qui de´terminera les perturbations de la me´trique, l’inte´-
gration de ces e´quations sur la ligne de vise´e, entre le de´couplage et l’observation, me`ne aux spectres
de puissance angulaire des anisotropies du CMB, en tempe´rature et en polarisation. Ceci est de´ja`
re´alise´ de manie`re nume´rique par diffe´rentes me´thodes dont nous allons pre´senter qualitativement
l’approche.
4.2 Inte´gration le long de la ligne de vise´e
Au cours de cette partie et afin d’inte´grer les e´quations de Boltzmann le long de la ligne de vise´e,
nous suivrons largement [Zaldarriaga & Harari 1995]. Beaucoup de codes Boltzmann re´alisant cette
inte´gration furent de´veloppe´s afin d’extraire les spectres de puissance angulaire du CMB a` partir
d’un mode`le d’Univers donne´. Citons parmi ceux-ci CMBFast [Seljak & Zaldarriaga 1996] pour la
partie tempe´rature et [Zaldarriaga & Seljak 1997] pour la polarisation et Camb [Lewis et al. 2000]
que nous avons largement utilise´ au cours de cette the`se.
4.2.1 Histoire de l’ionisation de l’Univers
Pour inte´grer les e´quations (4.17) le long de la ligne de vise´e, nous allons les re´e´crire comme
fonctions d’une variable plus adapte´e pour l’inte´gration sur l’histoire de l’Univers. Nous cesserons de
conside´rer les e´quations relatives au parame`tre de polarisation circulaire, V , que nous supposerons
nul tout au long de ces travaux.
Au cours du paragraphe 4.1, nous avons fait deux suppositions. Nous nous sommes place´s au
moment du de´couplage et de ce fait nous avons suppose´ l’Univers totalement ionise´ et avons suppose´
l’e´paisseur de la surface de dernie`re diffusion petite devant l’aˆge de l’Univers. Par conse´quent, nous
avons ne´glige´ l’expansion.
En relaˆchant ces hypothe`ses et en conside´rant l’e´volution de l’Univers, le terme σT n¯e pre´sent dans
les e´quations (4.17) est remplace´ par l’e´paisseur optique diffe´rentielle τ˙(t) = σTxe(t)n¯e(t)a(t)/a0, ou`
xe est la fraction d’ionisation de l’Univers et a0 le facteur d’e´chelle de nos jours (a0 = a(z = 0)).
Ainsi, nous pouvons re´e´crire les e´quations (4.17) en fonction de l’e´paisseur optique diffe´rentielle :[
∂
∂t
+
1
a
iKµ+ τ˙
]
· I = −∂Ψ
∂t
− 1
a
iKµΦ + τ˙ [I0 − 4vµ+ P2(µ) · SIQ][
∂
∂t
+
1
a
iKµ+ τ˙
]
·Q = − τ˙
2
(1− P2(µ)) · SIQ[
∂
∂t
+
1
a
iKµ+ τ˙
]
· U = 0 (4.19)
3 Dans le cas de V , le terme en V1 est un terme source, mais il ne de´pend que de V . Aussi, si V est nul avant le
de´couplage, ce parame`tre de Stokes le restera apre`s la dernie`re diffusion.
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L’e´paisseur optique totale est obtenue par inte´gration de l’e´paisseur optique diffe´rentielle sur
le temps, τ(t) =
∫ t0
t
τ˙(t)dt. Nous montrons l’e´volution de la fraction d’ionisation et de l’e´paisseur
optique au cours de l’histoire de l’Univers, pour un mode`le donne´, en figure 4.1.
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Fig. 4.1 – Exemple d’un mode`le de l’histoire de l’ionisation de l’Univers (voir [Page et al. 2006]), en fonction du
redshift z. La courbe de´nomme´e x repre´sente la fraction d’ionisation de l’Univers que nous de´nommons xe. La courbe
de´nomme´e τ repre´sente l’e´paisseur optique. La ligne verticale a` z = 1088 marque le de´couplage, pour lequel la fonction
de visibilite´, g(t) = τ˙ exp(−τ) (non montre´e ici) atteint son maximum. Nous pouvons voir que la fraction d’ionisation
xe, e´gale a` l’unite´ pour z & 1000 de´croit rapidement apre`s le de´couplage. Elle augmente ensuite brusquement pour
atteindre a` nouveau l’unite´ autour de z ∼ 10, ce qui correspond a` l’e´poque de re´ionisation de l’Univers.
Les e´quations diffe´rentielles (4.19), peuvent eˆtre re´solues pour chacun des parame`tres de Stokes
inde´pendamment, en inte´grant le long du coˆne de lumie`re passe´e. Pour ce faire, il faudra connaˆıtre
l’e´paisseur optique diffe´rentielle de la surface de dernie`re diffusion jusqu’a` nous. Il faudra donc
construire un mode`le de l’histoire de l’ionisation de l’Univers.
Nous rappelons que nous ne conside´rons ici que des perturbations scalaires et sous les hypothe`ses
que nous avons faites, la polarisation U restera nulle. Nous aurons donc, pour I et Q :
I =
∫ t0
0
dt e
1
a
iKµ(t−t0)e−τ
{
Ψ˙− 1
a
iKµΦ + τ˙ [I0 − 4vµ+ P2(µ) · SIQ]
}
(4.20)
Q = −1
2
∫ t0
0
dt e
1
a
iKµ(t−t0)τ˙ e−τ {(1− P2(µ)) · SIQ} (4.21)
Nous pouvons voir dans l’e´quation pour Q que la fonction de visibilite´ g(t) = τ˙ exp(−τ), qui
de´crit la probabilite´ que les photons interagissent au temps t domine l’inte´gration. Elle pre´sente
un pic e´troit de grande amplitude au de´couplage et un pic moins marque´ a` la re´ionisation. En
premie`re approximation, au cours de ce raisonnement, nous ne´gligerons l’effet de la re´ionisation et
nous pourrons conside´rer que la polarisation du CMB observe´e de nos jours a` e´te´ produite juste
avant le de´couplage.
En tempe´rature et en polarisation, l’e´quation (4.20) est inte´gre´e le long de la ligne de vise´e graˆce
a` des me´thodes semi-analytiques et des approximations, a` l’instar de celles de´veloppe´es pour les
codes CMBFast [Seljak & Zaldarriaga 1996] et Camb [Lewis et al. 2000] . Nous allons pre´senter
brie`vement une approximation utilise´e pour le calcul de la polarisation, qui nous inte´ressera tout
particulie`rement au cours de ce chapitre.
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4.2.2 Approximation de couplage fort et extension en multipoˆles
En vertu du fait que l’inte´grale (4.21) est domine´e par la fonction de visibilite´ et que cette
dernie`re pre´sente un pic re´solu autour du de´couplage, nous allons faire l’hypothe`se d’un couplage fort
(tight coupling) entre photons et les e´lectrons couple´s aux baryons [Peebles & Yu 1970], induisant
un de´couplage suffisement rapide pour le conside´rer en premie`re approximation comme instantane´.
Quantitativement, l’inte´gration sera base´e sur l’expression des fluctuations du CMB en fonc-
tion de puissances inverses de l’e´paisseur optique diffe´rentielle. Sous l’hypothe`se du couplage fort,
l’e´paisseur optique diffe´rentielle est grande et un de´veloppement au premier ordre est une tre`s bonne
approximation de la solution exacte.
Sous cette hypothe`se, toujours, l’expansion en multipoˆles des fluctuations de tempe´rature et de
polarisation, ne´cessaire au calcul du terme source SIQ peut s’e´crire en fonction du monopoˆle pour
la tempe´rature. Ainsi, au premier ordre en TC ≡ τ˙−1 [Zaldarriaga & Harari 1995] :
Q2 = −1
5
Q0 =
1
4
I2
I2 = − 8
15
ikTCI1
I1 =
i
k
(I˙0 + Ψ˙)
Il≥3 = Q1 = Ql≥3 = 0 (4.22)
Nous pouvons donner une interpre´tation qualitative simple de ces e´quations. Nous pouvons voir
que la polarisation, de par ses multipoˆles non nuls est proportionnelle au quadrupoˆle en tempe´rature.
Nous retrouvons ainsi le re´sultat ennonce´ en 2.4.2, selon lequel seules les anisotropies quadrupolaires
de l’intensite´ seront responsables de la polarisation du CMB.
A` son tour, le quadrupoˆle en tempe´rature est produit par l’e´coulement libre du dipoˆle entre les
collisions. Le dipoˆle, quant a` lui, peut-eˆtre calcule´ a` partir du potentiel gravitationnel et du monopoˆle,
ce dernier obe´issant dans l’hypothe`se du couplage fort a` une e´quation d’oscillateur harmonique amorti
(voir [Zaldarriaga & Harari 1995]) :
I¨0 +
a˙
1 + a
I˙0 +
k2
3(1 + a)
I0 = −Φ¨− a˙
1 + a
Φ˙− k
2Ψ
3
(4.23)
C’est a` partir de cette e´quation pour un mode`le cosmologique donne´ que nous pourrons extraire
les proprie´te´s des anisotropies du CMB, en tempe´rature et en polarisation. La nature des anisotropies
primaires en tempe´rature, notamment, pre´sente´e en 2.4.2, comme l’effet Sachs-Wolfe, les oscillations
acoustiques ou encore l’amortissement de Silk, pourrons en eˆtre de´duites. Pour une revue de´taille´e de
l’expression analytique de ces effets, a` partir de l’e´quation (4.23) se re´fe´rer a` [Hu & Sugiyama 1995].
4.2.3 Solution analytique pour Q
Nous allons maintenant pre´senter la re´solution de l’inte´grale (4.21), induisant la polarisation du
CMB dans le cas de perturbations de type scalaire. La solution analytique que nous allons de´river
de cette e´quation nous permettra d’appre´hender de manie`re quantitative certaines proprie´te´s de la
polarisation du CMB.
Nous allons tout d’abord re´e´crire l’e´quation (4.21) en fonction de la fonction de visibilite´ g(t) :
Q = −3
4
(1− µ2)
∫ t0
0
dt e
1
a
iKµ(t−t0)g(t)SIQ (4.24)
E´tant donne´ que la fonction de visibilite´ pre´sente un pic e´troit autour du de´couplage, au temps
tD, nous n’aurons besoin de calculer le terme source SIQ qu’a` ce moment. Dans l’approximation du
couplage fort, au temps tD et au premier ordre, SIQ peut eˆtre e´crit comme une fonction du seul dipoˆle
en tempe´rature I1 [Zaldarriaga & Harari 1995]. Dans ce cas, nous pouvons e´crire l’approximation
suivante :
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SIQ =
2
5
iK
∫ t
0
dt′I1e
− 310 τ(t,t
′) (4.25)
Ce terme peut de´sormais eˆtre remplace´ dans (4.24). Nous avons vu que l’inte´grale est domine´e par
sa valeur autour du de´couplage ou` la fonction de visibilite´ g(t) peut eˆtre assimile´e a` une gaussienne de
largeur ∆tD [Zaldarriaga & Harari 1995]. La nature gaussienne de cette fonction permet de justifier
l’approximation τ˙(t) ≈ −τ(t)/∆tD. Ces conside´rations permettent de re´e´crire l’e´quation (4.24) :
Q ≈ (1− µ
2)
2
eikµ(tD−t0)ikI1(tD)∆tD (4.26)
Cette e´quation permet de de´crire la polarisation induite par chaque mode de Fourier k associe´
aux perturbations de densite´, en fonction du dipoˆle en intensite´ au moment du de´couplage I1(tD)
et de l’e´paisseur de la surface de dernie`re diffusion ∆tD. Le quadrupoˆle e´tant proportionnel a` ces
deux quantite´s, nous retrouvons le fait que la polarisation du CMB est ge´ne´re´e par la pre´sence
d’anisotropies quadrupolaires de l’intensite´.
L’expression (4.26) est valable pour les e´chelles telles que k∆tD  1 (grandes e´chelles spatiales),
ce qui nous a permis de sortir l’exponentielle en dehors de l’inte´grale en e´quation (4.24) et de
re´aliser son e´valuation a` t = tD. Pour les petites e´chelles spatiales, k∆tD  1, la nature rapidement
oscillatoire de l’exponentielle va produire une extinction. En d’autres termes, l’e´paisseur non-nulle
de la surface de dernie`re diffusion va amortir la polarisation pour ces e´chelles. C’est l’amortissment
que l’on observe aux petites e´chelles angulaires dans les spectres de puissance angulaire du CMB
que nous avions pre´sente´ qualitativement en 2.5.1. Notons que la polarisation sera maximale pour
les e´chelles de l’ordre de ∆tD.
Nous avons vu a` travers ce raisonnement que la polarisation du CMB sera tre`s sensible a` l’histoire
de l’ionisation de l’Univers et de ce fait, son e´tude en sera un traceur puissant (voir par exemple les
re´sultats de l’expe´rience Wmap sur la re´ionisation en 3.2).
Nous avons de´sormais donne´ une description analytique des proprie´te´s des anisotropies du CMB,
en tempe´rature et en polarisation. Nous avons pu en tirer quelques re´sultats que nous avions de´ja`
obtenus de manie`re qualitative au chapitre 2. De´sormais, a` partir du formalisme que nous avons
pre´sente´ et des approximations que nous avons faites dans le cadre ge´ne´ral de la diffusion des photons
du CMB sur les e´lectrons libres du plasma au moment du de´couplage, nous allons pouvoir inclure
d’autres effets, comme celui induit par la pre´sence d’un champ magne´tique primordial au niveau de
la surface de dernie`re diffusion. Nous pourrons alors en de´river la fac¸on dont ce dernier va influer
sur la ge´ne´ration des anisotropies du CMB.
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Chapitre 5
La polarisation du CMB en
pre´sence d’un champ magne´tique
primordial
Le chapitre pre´ce´dent nous a permis d’appre´hender les e´quations de Boltzmann re´gissant l’e´volu-
tion des anisotropies du CMB au cours du temps. Nous avons e´galement pre´sente´ les approximations
que nous serons amene´s a` formuler afin de pouvoir inte´grer ces e´quations le long de l’histoire de l’Uni-
vers, du de´couplage jusqu’a` aujourd’hui.
A` partir de ce formalisme, nous allons pouvoir quantifier d’autres effets, comme celui provoque´
par un champ magne´tique primordial, dont la pre´sence au niveau de la surface de dernie`re diffusion
va influer sur la polarisation des photons du CMB, comme nous allons le voir.
Au cours de ce chapitre, nous pre´senterons les motivations d’un tel champ et son effet sur la ge´ne´-
ration de la polarisation du CMB que nous tenterons de mode´liser, sous certaines hypothe`ses. Enfin,
nous essayerons de quantifier l’intensite´ de ce champ a` partir des donne´es polarise´es de l’expe´rience
Wmap.
5.1 Le champ magne´tique primordial
L’origine des champs magne´tiques a` grande e´chelle que l’on observe au sein des galaxies et des
amas de galaxies (dont l’intensite´ peut varier entre le µG pour les premie`res et la centaine de
µG pour les seconds) demeure a` ce jour incomprise [Widrow 2002]. Plusieurs me´canismes furent
avance´s, parmi lesquels l’amplification par effet de dynamo d’un champ graine, pouvant eˆtre de
tre`s faible amplitude (voir par exemple [Parker 1971]) ou encore la compression adiabatique d’un
champ magne´tique a` plus grande e´chelle au cours de la formation des structures (voir par exemple
[Howard & Kulsrud 1997]). A` l’instar de ces deux me´canismes, la plupart des autres requie`rent
ou s’accomodent de l’existence d’un champ magne´tique primordial ou cosmologique a` tre`s grande
e´chelle. Un tel champ pourrait eˆtre une condition initiale de notre Univers, mais il semble plus
inte´ressant d’imaginer des me´canismes le ge´ne´rant. Beaucoup ont e´te´ propose´s, comme des champs
ge´ne´re´s par la transition de phase inflationnaire ou e´lectro-faible par exemple, sans qu’aucun n’e´merge
significativement (voir [Giovannini 2006]). Si un tel champ a e´te´ pre´sent au moment du de´couplage
des photons du CMB, il a pu produire un effet sur leur polarisation, que nous tenterons de quantifier.
Les champs dont l’intensite´ peut expliquer l’intensite´ observe´e actuellement au sein de galaxies
et dont l’effet sur le CMB pourra eˆtre significatif ont aujourd’hui une intensite´ de l’ordre du nG
[Widrow 2002].
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5.2 Rotation de Faraday
Nous allons conside´rer l’Univers avant le de´couplage comme un plasma au sein duquel nous
supposerons l’existence d’un champ magne´tique primordial.
Une onde e´lectromagne´tique qui se propage dans un milieu ionise´ en pre´sence d’un champ ma-
gne´tique subit une rotation de son vecteur de polarisation. C’est ce que l’on appelle la rotation de
Faraday. Cette rotation du vecteur de polarisation line´aire d’une onde monochromatique s’effectue
a` la vitesse angulaire suivante :
dϕ
dt
=
e3xen¯e
2pim2ev
2
(B · kˆ) (5.1)
ou` kˆ est un vecteur unitaire dont la direction est la direction de propagation de l’onde e´lectroma-
gne´tique et B est le vecteur de champ magne´tique.
Afin d’estimer la valeur moyenne de cet angle de rotation, nous allons inte´grer l’e´quation (5.1) sur
le temps. Nous noterons que les de´pendances en fonction du redshift z sont B ≡ ||B|| ∝ z2 et ν ∝ z.
Ainsi, la quantite´ B/ν2 ne de´pendra pas du temps. Si l’on fait l’hypothe`se que l’e´paisseur optique au
de´couplage e´tait de l’ordre de l’unite´ et que la surface de dernie`re diffusion posse`de une e´paisseur ∆zD
telle que ∆zD/zD  1 nous pouvons substituer
∫
xen¯edt par σ
−1
T [Kosowsky & Loeb 1996]. Enfin,
en moyennant sur toutes les orientations possibles de B, nous obtenons [Kosowsky & Loeb 1996] :
〈ϕ2〉 12 ≈ e
3B0
2
√
2pim2eσT ν
2
0
= 1.6◦
(
B0
10−9G
) (
30GHz
ν0
)2
(5.2)
ou` B0 est l’intensite´ du champ observe´e aujourd’hui et ν0 la fre´quence d’observation. Il est d’ores
et de´ja` inte´ressant de noter que l’angle moyen de rotation du vecteur de polarisation varie comme
l’inverse de la fre´quence au carre´ et que de ce fait il est the´oriquement possible de se´parer cet effet
des fluctuations cosmologiques au sein de la polarisation du CMB, en raison de sa signature spectrale
particulie`re. Nous voyons e´galement qu’un champ magne´tique primordial ayant une intensite´ a` grande
e´chelle de nos jours de l’ordre du nG et a` une fre´quence de 30 GHz, la rotation de Faraday induit
une rotation du vecteur de polarisation du CMB de l’ordre du degre´.
Nous avons vu en e´quation (2.7) que la rotation du vecteur de polarisation d’une onde e´lec-
tromagne´tique me´lange Q en U , et re´ciproquement. Dans le cadre de nos approximations, si nous
conside´rons les seules perturbations scalaires, seule de la polarisation Q sera ge´ne´re´e au moment
du de´couplage. En pre´sence d’un champ magne´tique primordial, cette polarisation Q pourra eˆtre
transforme´e en U .
5.3 E´volution des anisotropies en polarisation en pre´sence
d’un champ magne´tique primordial
En suivant par exemple [Kosowsky & Loeb 1996] ou [Scannapieco & Ferreira 1997], nous pou-
vons inclure l’effet d’un champ magne´tique primordial sur la polarisation du CMB via la rotation de
Faraday de son vecteur de polarisation au sein des e´quations d’e´volution des parame`tres de Stokes
(4.19). Cette rotation s’exprime par un terme croise´ entre Q et U :
[
∂
∂t
+
1
a
iKµ+ τ˙
]
·Q = − τ˙
2
(1− P2(µ)) · SIQ + 2ωBU[
∂
∂t
+
1
a
iKµ+ τ˙
]
· U = −2ωBQ (5.3)
ou` ωB est la pulsation conforme de la rotation de Faraday, de´finie de la manie`re suivante :
ωB ≡ dϕ
dt
a
a0
=
e3xen¯ea
2pim2ev
2a0
(B · kˆ) (5.4)
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Nous pouvons voir directement dans les e´quations d’e´volution de la polarisation (5.3), que la
pre´sence d’un champ magne´tique primordial va entraˆıner la cre´ation de polarisation U . En effet,
l’e´quation relative a` ce parame`tre, auparavant de´pourvue de terme source dans le cas ou` nous ne
conside´rons que des perturbations scalaires, a` travers le terme −2ωBQ, va ge´ne´rer de la polarisation
U .
Afin de quantifier cet effet sur les spectres de puissance du CMB, il faut inte´grer ces nouvelles
e´quations de Boltzmann pour la polarisation du CMB le long de la ligne de vise´e. Dans un premier
temps, nous avons essaye´ de quantifier cet effet de manie`re plus simple, en formulant un certain
nombre d’approximations que nous allons maintenant pre´senter.
5.4 E´valuation de l’effet du champ sur les spectres de puis-
sance angulaire du CMB, approche directe
Certaines approches ont re´alise´ l’inte´gration des e´quations de Boltzmann en pre´sence du champ
magne´tique primordial le long de la ligne de vise´e et ont de´rive´ une expression analytique pour
les spectres de puissance angulaire polarise´s (voir par exemple [Sco´ccola et al. 2004]). L’objectif de
nos travaux est diffe´rent. En effet, nous e´tions plus inte´resse´s par l’obtention directe de cartes des
parame`tres de Stokes dans l’espace re´el. Pour ceci, nous avons de´veloppe´ une approche diffe´rente de
l’approche analytique, que nous qualifierons d’approche directe et que nous allons pre´senter.
Si nous ne nous attelons pas a` la re´solution directe par inte´gration le long de la ligne de vise´e
des e´quations (5.3), nous pouvons cependant formuler plusieurs hypothe`ses physiques relatives a` la
cre´ation de la polarisation au niveau de la surface de dernie`re diffusion en pre´sence d’un champ
magne´tique primordial.
? Hypothe`se de champ faible : Nous supposerons que l’intensite´ du champ magne´tique pri-
mordial est faible. En effet, au regard de l’e´quation (5.2), nous avons vu qu’un champ ayant
une intensite´ aujourd’hui de l’ordre du nG, produit sur le vecteur de polarisation des photons
du CMB une rotation faible (〈ϕ2〉 12 ∼ O(1◦)). Sous cette hypothe`se, nous pouvons supposer
que la rotation de Faraday sera un effet faible, ωB  1. De plus, sous l’hypothe`se d’un champ
faible, nous pourrons ne´gliger l’effet de la rotation de Faraday sur la polarisation cre´e´e par
les perturbations de type tensoriel. En effet, e´tant donne´ que l’intensite´ des modes tensoriels
est faible (r < 0.3, a` 95% de niveau de confiance [Spergel et al. 2006]) et que ωB  1, l’effet
combine´ sera du second ordre.
? Hypothe`se de couplage fort : Nous avons vu en 4.2.2 que l’hypothe`se de couplage fort
est adapte´e a` l’inte´gration des e´quations d’e´volution pour la polarisation du CMB. Dans cette
hypothe`se, nous pouvons conside´rer le de´couplage comme instantane´ (∆tD/tD  1). Les modes
U e´tant nuls avant l’interaction, dans cette hypothe`se et en ajoutant le fait que nous avons
suppose´ que ωB  1, les modes Q ne seront pas ge´ne´re´s a` partir de U . Seule pourra eˆtre
conside´re´e la ge´ne´ration des modes U a` partir de Q.
En re´sume´, les hypothe`ses ci-dessus nous permettent de ne´gliger le terme 2ωBU , dans l’e´quation
(5.3) relative a` Q. En paralle`le, la pre´sence du champ magne´tique primordial va ge´ne´rer de la
polarisation U a` travers le terme −2ωBQ pre´sent dans l’e´quation (5.3) et de ce fait des modes B.
Sous ces hypothe`ses, en premie`re approximation, nous pouvons conside´rer que la re´solution ana-
lytique des e´quations de Boltzmann (5.3), de manie`re analogue a` celle pre´sente´e en 4.2.3, conduit aux
meˆmes re´sultats qu’une rotation directe du vecteur de polarisation du CMB. Nous nous inte´resserons
aux modifications des spectres de puissance en polarisation des anisotropies du CMB dans ce cas.
5.5 Mode´lisation de l’effet du champ magne´tique primordial
sur la polarisation du CMB
Afin de quantifier l’effet du champ magne´tique primordial sur les spectres de puissance en pola-
risation du CMB, nous avons re´alise´ des simulations. Ces simulations ont e´te´ ge´ne´re´es de la manie`re
suivante :
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? Nous ge´ne´rons a` l’aide du logiciel Camb [Lewis et al. 2000], un mode`le de spectres de puissance
du CMB a` partir de parame`tres cosmologiques correspondants au mode`le de concordance
ΛCDM de Wmap [Spergel et al. 2006], mais sans perturbations tensorielles (r = 0) et sans
re´ionisation. Ce dernier point est de´licat. En effet, notre raisonnement s’appuie sur le fait que
les photons du CMB n’ont plus interagi depuis le de´couplage. Nous motivons le choix de ne
pas tenir compte de l’effet de la re´ionisation en raison de son e´paisseur optique un ordre de
grandeur plus faible que lors du de´couplage (τR ∼ 0.1 [Page et al. 2006]) qui conduirait a` un
effet dix fois plus faible sur la polarisation du CMB. Cependant, ce choix reste discutable et
seule la re´solution des e´quations de Boltzmann dans le cadre d’un Univers avec re´ionisation
le`verait cette ambigu¨ıte´.
? Nous ge´ne´rons des cartes comple`tes du ciel, pour les parame`tres de Stokes I, Q et U dans le
cadre de ce mode`le a` l’aide du logiciel Synfast [Go´rski et al. 1999].
? Nous appliquons la rotation de Faraday a` ces cartes a` l’aide des e´quations (5.2) et (2.7). Nous
choisissons ici une fre´quence d’observation de 30 GHz, fre´quence de Planckou` l’effet sera
maximal, et nous testerons diffe´rentes valeurs de l’intensite´ du champ actuel, de 1 a` 10 nG.
Nous ge´ne´rerons ces cartes pour deux types de champs : un champ d’orientation ale´atoire
gaussienne et un champ d’orientation fixe, le long de la direction de propagation des photons.
? Enfin, nous calculons les nouveaux spectres de puissance angulaire a` partir de ces cartes mo-
difie´es, a` l’aide du logiciel Anafast [Go´rski et al. 1999].
Fig. 5.1 – Spectres de puissance angulaire CBB` dans le cas d’un mode`le de concordance ΛCDM [Spergel et al. 2006]
sans re´ionisation. Gauche : r = 0 et pre´sence d’un champ B d’orientation ale´atoire gaussienne, pour diffe´rentes valeurs
de l’intensite´ actuelle du champ. Centre : r = 0 et pre´sence d’un champ B d’orientation paralle`le a` la direction de
propagation des photons, pour diffe´rentes valeurs de l’intensite´ actuelle du champ. Droite : pour diffe´rentes valeurs
de r et sans champ magne´tique primordial.
5.6 Re´sultats sur les spectres de puissance angulaire
Nous pre´sentons en figure 5.1 les spectres de puissance angulaire CBB` re´sultants des simulations
de´crites ci-dessus, pour les deux types d’orientation du champ. Nous comparons ces spectres a` ceux
obtenus graˆce a` Camb [Lewis et al. 2000], dans le cas du meˆme mode`le d’Univers dans lequel on
ajoute des perturbations tensorielles (r 6= 0). En effet, la pre´sence de perturbations tensorielles au
niveau de la surface de dernie`re diffusion ge´ne`re de la polarisation U et donc des modes B. Cet
effet e´tant de toute premie`re importance pour la cosmologie observationnelle, nous avons voulu lui
comparer l’effet du champ magne´tique primordial.
Nous pouvons voir de prime abord que dans le cas de champs nuls ou qu’en l’absence de modes
tenseurs, le spectre est nul. Nous voyons ensuite que les spectres re´sultants d’un champ oriente´
ale´atoirement sont semblables a` ceux de bruits blancs, dont l’intensite´ est proportionelle a` l’intensite´
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du champ. Dans le cas d’un champ de direction paralle`le a` la direction de propagation des photons,
les spectres ont la meˆme forme que celui du spectre CEE` et sont proportionnels a` l’intensite´ du
champ. Enfin, autour de ` = 100 et pour r = 0.1, par exemple (r < 0.3 [Spergel et al. 2006]), nous
pouvons voir que l’effet d’un champ magne´tique oriente´ ale´atoirement et d’intensite´ actuelle de 10
nG ou celui d’un champ magne´tique d’orientation constant et d’intensite´ actuelle de 5 nG sont tout
deux du meˆme ordre de grandeur que celui des modes tensoriels.
Notons enfin que le choix d’un champ magne´tique toujours oriente´ le long de la direction de
propagation des photons, n’a pas de re´elles motivations physiques. Cependant, cela correspond a`
l’effet maximal que peut avoir la rotation de Faraday, et cela constitue donc une limite supe´rieure.
Nous pouvons ne´anmoins remarquer que cet effet maximal n’est pas sensiblement plus fort que celui
duˆ a` un champ oriente´ ale´atoirement, en principe plus acceptable physiquement.
Nous ne pre´sentons pas ici les spectres de puissance CEE` et C
TE
` , pour lesquels l’effet du champ
magne´tique primordial est moins significatif par rapport a` la valeur moyenne. Nous avons cependant
compare´ les re´sultats que nous avons obtenus pour les spectres CTE` aux donne´es de l’expe´rience
Wmap, dans le paragraphe suivant.
5.7 Comparaison a` l’approche analytique
Fig. 5.2 – Spectres de puissance angulaire polarise´s CEE` et C
BB
` (unite´s arbitraires) a` 30 GHz dans le cas de la
pre´sence d’un champ magne´tique primordial ayant une intensite´ actuelle B0 = 10 nG. Les traits pleins repre´sentent
respectivement CEE` (rouge) et C
BB
` (noir) dans le cas de l’approche analytique de´veloppe´e dans [Sco´ccola et al. 2004].
Les diamants oranges repre´sentent le mode`le de CEE` dont nous nous sommes servis pour nos simulations (sans
reionisation, mais identique a` celui de [Sco´ccola et al. 2004] pour ` & 40. Les croix bleues repre´sentent le spectre CBB`
mode´lise´ par l’approche directe, dans le cas d’un champ magne´tique toujours oriente´ le long de la ligne de vise´e. Les
barres d’erreurs qui lui sont associe´es repre´sentent la dispersion sur 100 simulations.
Nous allons maintenant comparer nos re´sultats a` ceux obtenus par l’approche analytique en
prenant pour exemple de cette approche les travaux de [Sco´ccola et al. 2004]. Les auteurs s’appuient
sur le formalisme du moment angulaire total, de´veloppe´ par [Hu & White 1997], qui de´veloppe les
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e´quations de Boltzmann dans l’espace des fonctions de Bessel sphe´riques afin de pouvoir re´aliser
l’inte´gration le long de la ligne de vise´e. Ils en de´duisent une expression analytique pour le spectre
de puissance angulaire CBB` , en faisant l’hypothe`se d’une faible rotation de Faraday.
Nous avons repris les valeurs des spectres CEE` et C
BB
` calcule´es par [Sco´ccola et al. 2004], afin
de les comparer aux valeurs de notre mode`le (voir 5.5), a` 30 GHz et pour un champ magne´tique
primordial ayant une intensite´ B0 e´gale a` 10 nG et oriente´ le long de la direction de propagation des
photons. Nous avons cale´ notre mode`le ne comportant pas de pe´riode de re´ionisation sur le spectre
CEE` aux multipoˆle ` ∼ 100 et nous avons calcule´ le spectre CBB` duˆ a` la rotation de Faraday, sous
nos hypothe`ses.
Les re´sultats sont montre´s en figure 5.2. Nous pouvons voir que le spectre CBB` que nous obtenons
par notre approche directe, pour des multipoˆles plus grand que 20, est un facteur 2 plus e´leve´ que le
spectre obtenu dans [Sco´ccola et al. 2004] par approche analytique. De plus, nous pouvons voir qu’a`
tre`s grande e´chelle, l’absence de re´ionisation dans le mode`le des modes E que nous avons utilise´ se
refle`te dans le spectre CBB` .
Cependant, malgre´ ces diffe´rences, les deux approches, singulie`rement diffe´rentes, me`nent a` des
re´sultats du meˆme ordre de grandeur. En outre, les spectres CBB` de notre mode`le sont de la meˆme
forme que ceux obtenus par l’approche analytique. La diffe´rence d’amplitude observe´e peut eˆtre
explique´e par le fait que un champ d’orientation constante le long de la ligne de vise´e ne posse`de
pas de motivation physique et constitue l’effet maximal que l’on peut envisager.
En de´pit des nombreuses approximations simplificatrices que nous avons faites, notre mode`le
demeure re´aliste et a l’avantage, contrairement a` l’approche analytique de permettre de manie`re
aise´e de construire des cartes du ciel en Q et U tenant compte de l’effet de la rotation de Faraday
due a` la pre´sence d’un champ magne´tique primordial au niveau de la surface de dernie`re diffusion.
5.8 Comparaison aux re´sultats de l’expe´rience Wmap
Afin de donner une contrainte expe´rimentale sur la valeur de l’intensite´ du champ magne´tique
primordial, nous avons souhaite´ comparer les spectres que nous avons obtenus lors de la mode´lisation
de l’effet du champ au niveau de la surface de dernie`re diffusion sur la polarisation du CMB aux
donne´es polarise´es de l’expe´rience Wmap.
95 %, 105 nG
68 %, 63 nG
Fig. 5.3 – Probabilite´ de χ2 entre le spectre CTE` des donne´es trois ans de Wmap [Page et al. 2006] et les mode`les
simule´s pour diffe´rentes valeurs de B0 comprises entre 1 et 120 nG, sur une gamme de multipoˆles 15 < ` < 100. La
zone bleue correspond a` 68% de niveau de confiance (jusqu’a` 63 nG), la verte a` 95% (jusqu’a` 105 nG) et la rouge a`
100%.
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Nous avons choisi d’effectuer cette analyse sur le spectre CTE` , e´chantillonne´ en `, correspondant
a` trois ans de donne´es Wmap [Page et al. 2006]1. En effet, les spectres CEE` et a fortiori C
BB
` sont
largement domine´s par le bruit instrumental.
Nous avons simule´ l’effet du champ magne´tique primordial sur les spectres de puissance angulaire
polarise´s du CMB, de la meˆme manie`re qu’en 5.5, pour diffe´rentes valeurs de l’intensite´ du champ,
de 1 a` 120 nG, avec un pas de 2 nG. Ceci a` e´te´ fait aux deux fre´quences utilise´es pour calculer le
spectre de puissance angulaire TE par l’e´quipe de Wmap, 41 et 61 GHz, correspondant aux canaux
Q et V de l’instrument. Pour obtenir le spectre final et le comparer a` celui de Wmap, nous avons fait
la moyenne des deux canaux [Page et al. 2006]. Nous avons ensuite e´chantillonne´ en ` nos mode`les,
pour les diffe´rentes valeurs de B0, de la meˆme fac¸on que le spectre donne´ par Wmap.
Pour contraindre la valeur de l’intensite´ du champ magne´tique primordial, nous avons ajuste´
B0 en calculant la probabilite´ du χ
2 entre nos mode`les et les donne´es Wmap en tenant compte de
leurs barres d’erreur (P (χ2) = exp−χ
2/2). En raison du fait que nous n’avons pas tenu compte de la
re´ionisation au cours de la mode´lisation de l’effet du champ magne´tique primordial sur la polarisation
du CMB (voir 5.5) et que l’effet de la re´ionisation est significatif a` bas ` (` . 10), nous avons choisi
d’utiliser les e´chantillons en ` correspondants a` 15 < ` < 100, pour l’ajustement. En effet, dans cette
gamme de multipoˆles, nous pouvons faire l’approximation que l’effet de la re´ionisation est faible.
Nous pre´sentons nos re´sultats en figure 5.3, sous la forme de la probabilite´ de χ2. A` partir de
notre ajustement, nous pouvons donner une limite supe´rieure sur la valeur de l’intensite´ du champ
magne´tique primordial B0 de 105 nG a` 95% de niveau de confiance (63 nG a` 68%).
Cette e´tude n’a pas pour vocation de donner une limite stricte ou pre´cise sur la valeur de l’intensite´
du champ magne´tique primordiale, mais simplement un ordre de grandeur. Cependant, elle permet
de de´montrer que ce genre d’ajustement est re´alisable, sous nos hypothe`ses. Notons enfin que la
rotation de Faraday induit un effet sur le spectre TE qui est pe´riodique. En effet, plus l’angle de
rotation est grand, plus le spectre va diminuer jusqu’a` un point d’inflexion ou` il devient ne´gatif pour
a` nouveau croˆıtre en amplitude. De ce fait, la limite que nous donnons, toujours dans nos hypothe`ses,
est vraie modulo 300 nG. Ne´anmoins, les valeurs tre`s e´leve´es de l’intensite´ du champ des maxima de
vraisemblance suivants ne permettent plus de se situer dans notre hypothe`se de champ faible, sur
laquelle nous avons fonde´ cette e´tude.
5.9 Conclusion
Au cours de cette partie, nous avons tente´ de de´crire et de quantifier l’effet de la pre´sence d’un
champ magne´tique primordial au niveau de la surface de dernie`re diffusion sur la ge´ne´ration de
la polarisation du CMB, par rotation de Faraday. Pour cela, nous avons de´veloppe´ une approche
diffe´rente de celles existant dans la litte´rature, en formulant un certain nombre d’hypothe`ses. Cette
approche nous a permis de ge´ne´rer des cartes du ciel en Q et U tenant compte de l’effet de la rotation
de Faraday. A` partir de ces cartes, nous avons calcule´ les spectres de puissance angulaire polarise´s.
Le fait que nous nous sommes inte´resse´s a` la se´paration des diffe´rentes composantes du ciel polarise´
(pre´sente´e au chapitre 9) justifie l’inte´reˆt que nous avions a` pouvoir re´aliser des cartes de cet effet.
Ainsi, lors de travaux ulte´rieurs, nous pourrons voir dans quelle mesure l’effet du champ magne´tique
primordial sur la polarisation du CMB est se´parable des perturbations primaires, notamment pour
les modes B.
Le premier re´sultat est qu’en l’absence de perturbations de type tensoriel au sein du fluide
primordial et en pre´sence du champ magne´tique primordial, le spectre CBB` est significativement non
nul. En outre, pour des valeurs de l’intensite´ du champ de l’ordre de la dizaine de nG, celui-ci peut
eˆtre du meˆme ordre de grandeur qu’un spectre duˆ aux modes tensoriels pour un r raisonnable (r ∼ 0.1
[Spergel et al. 2006]). Insistons sur le fait que ceci n’est vrai qu’a` 30 GHz et qu’aux fre´quences plus
e´leve´es l’effet du champ magne´tique primordial sera significativement plus te´nu.
Nous avons ensuite compare´ nos re´sultats a` ceux de [Sco´ccola et al. 2004] pre´sentant une approche
analytique a` ce proble`me et nous avons montre´ que ces deux approches me`nent a` un spectre CBB`
de meˆme ordre de grandeur et de meˆme forme, validant ainsi nos hypothe`ses.
1 Disponible sur http://lambda.gsfc.nasa.gov/product/map/dr2/dcp/wmap_binned_te_powspec_3yr_v2.txt
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Enfin, nous avons compare´ nos mode`les aux donne´es Wmap pour le spectre CTE` , ce qui nous a
permis de donner une limite supe´rieure expe´rimentale a` l’intensite´ du champ magne´tique primordial
de nos jours.
Ces travaux montrent que cet effet sera un effet concurent de celui du fond d’ondes gravitation-
nelles primordiales, au sein du spectre CBB` . Ne´anmoins, leur spectre e´lectromagne´tique diffe`re, car
l’effet de la rotation de Faraday est inversement proportionel a` la fre´quence d’observation au carre´,
diffe´rence que l’on pourra certainement exploiter afin de se´parer efficacement ces deux composantes
(voir chapitre 9). Nous avons e´galement pu montrer que l’intensite´ du champ magne´tique primordial
pourra eˆtre contrainte par les donne´es, ce qui est e´galement d’un tre`s grand inte´reˆt scientifique.
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Analyse des donne´es de
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Chapitre 6
Tests de non-gaussianite´ applique´s
a` l’expe´rience Archeops
6.1 Introduction
Comme nous l’avons vu en 1.3.2, la the´orie inflationnaire standard pre´dit que les fluctuations
de densite´ du fluide primordial sont tre`s pre´cise´ment distribue´es selon une densite´ de probabilite´
gaussienne (voir par exemple [Guth 1981, Linde 1990, Lyth & Riotto 1998, Liddle & Lyth 2000]).
Ces fluctuations e´tant a` l’origine des anisotropies du CMB, ces dernie`res devraient e´galement eˆtre
distribue´es de manie`re gaussienne sur le ciel. Ainsi, l’analyse de la gaussianite´ du CMB fournit un
test direct de la the´orie inflationaire standard ainsi que de ses alternatives, qui pre´disent presque
toutes des e´carts a` la gaussianite´.
En outre, les e´missions galactiques (poussie`re, synchrotron, rayonnement de freinage) extra-
galactiques (SZ) ainsi que les effets syste´matiques ayant des distributions hautement non-gaussiennes,
l’analyse de la gaussianite´ permettra de de´celer au sein des donne´es l’empreinte ou les re´sidus de ces
composantes.
Le travail que nous avons re´alise´ sur ce sujet vise a` tester la gaussianite´ des donne´es de l’expe´rience
Archeops, avec comme buts de donner une limite supe´rieure a` la gaussianite´ du CMB et une
compre´hension des re´sidus galactiques ou syste´matiques pre´sents dans les donne´es. Ce travail a e´te´
re´alise´ au cours d’une collaboration de deux anne´es avec les physiciens de l’IFCA de Santander,
Espagne, mene´s par E. Mart´ınez-Gonza´lez. Il s’agit de la premie`re e´tude de gaussianite´ applique´e
aux donne´es Archeops. Ces travaux auront fait l’objet d’une publication [Curto et al. 2006].
6.2 Tester la gaussianite´ de donne´es de type CMB
Il existe un grand nombre de me´thodes qui furent utilise´es pour tester la gaussianite´ de donne´es
de type CMB. Parmi elles, certaines ont e´te´ de´veloppe´es dans le contexte ge´ne´ral d’outils statistiques
testant la gaussianite´ d’un jeu de donne´es, d’autres ayant e´te´ spe´cifiquement cre´e´es pour l’analyse des
anisotropies du CMB. Nous allons dans cette partie pre´senter brie`vement certaines de ces me´thodes
ainsi que les re´sultats qu’elles ont pu obtenir a` partir de donne´es de type CMB.
? Premie`rement nous citerons les me´thodes se basant sur une analyse en ondelettes, qui furent
abondamment utilise´es pour l’analyse de la gaussianite´ des donne´es CMB. Depuis les premiers
travaux de [Pando et al. 1998] sur les donne´es de Cobe, beaucoup de me´thodes ont vu le jour
[Aghanim & Forni 1999], [Forni & Aghanim 1999], [Hobson et al. 1999], [Barreiro et al. 2000],
[Cayo´n et al. 2001], [Jewell 2001], [Starck et al. 2003], par exemple. Ces me´thodes posse`dent
deux caracte´ristiques importantes. La premie`re est qu’elles sont localise´es en fre´quence et spa-
tialement et permettent une analyse des non-gaussianite´s a` diffe´rentes e´chelles. De plus, en
tant que transformations line´aires, elles conservent la gaussianite´ de variables gaussiennes. A`
l’inverse, un signal non gaussien dans l’espace re´el demeurera non-gaussien dans la distribu-
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tion des coefficients de de´composition en ondelettes. Une de ces me´thodes a e´te´ utilise´e dans
l’analyse de la gaussianite´ des donne´es Archeops et est pre´sente´e en de´tail en 6.5.1.
? D’autres me´thodes e´tudient le bi-spectre du CMB (voir [Ferreira et al. 1998], [Magueijo 2000],
[Komatsu et al. 2002], par exemple). Le bi-spectre B`1`2`3 est la fonction de corre´lation a` trois
points dans l’espace des harmoniques sphe´riques et est de´fini de la manie`re suivante :
B`1`2`3 ≡
∑
m1,m2,m3
(
`1 `2 `3
m1 m2 m3
)
a`1m1a`2m2a`3m3 (6.1)
ou` la matrice repre´sente un symbole 3j de Wigner. Il a e´te´ montre´ dans
[Komatsu & Spergel 2002] que la mesure du bi-spectre peut-eˆtre relie´e aise´ment au parame`tre
de couplage non-line´aire fNL (voir 1.3.2). [Ferreira et al. 1998] et [Magueijo 2000] ont e´tudie´
certains modes du bi-spectre pour les donne´es Cobe DMR et ont montre´ que ceux-ci n’e´taient
pas compatibles avec la gaussianite´. Par la suite, [Komatsu et al. 2002] ont montre´ que ces
non-gaussianite´s e´taient compatibles avec des fluctuations statistiques et graˆce a` la re´pe´tition
de cette e´tude sur une vaste gamme de multipoˆles, a` l’aide d’un bi-spectre normalise´, plus
pertinent statistiquement, ont pu montre´ que les donne´es de Cobe e´taient compatibles avec
la gaussianite´. Ils fixe`rent une limite supe´rieure fNL < 1.6 · 103 (68% C.L.).
? Enfin, nous pre´senterons dans ce qui suit une me´thode de smooth test of goodness-of-fit ap-
pele´ test de Rayner & Best que nous avons applique´e aux donne´es de l’expe´rience Archeops.
Le formalisme associe´ a` cette me´thode est de´crit en de´tail au cours du paragraphe suivant.
Cette me´thode a de´ja` e´te´ applique´e avec succe`s aux donne´es de l’expe´rience ballon Maxima
[Cayo´n et al. 2003b] ainsi qu’a` celles de l’interfe´rome`tre VSA [Aliaga et al. 2005, Rubin˜o-Mart´ın et al. 2006].
? D’autres me´thodes furent applique´es aux donne´es de type CMB comme l’utilisation d’estima-
teurs ge´ome´triques sur la sphe`re (voir par exemple [Barreiro et al. 2001]), de fonctionnelles
de Minkowski (voir par exemple [Komatsu et al. 2003]) ou encore des me´thodes de filtrage
permettant de caracte´riser l’alignement des structures (voir par exemple [Wiaux et al. 2006]),
mais elles ne seront pas pre´sente´es plus en de´tail dans cet expose´.
A` ce jour, l’ensemble des tests re´alise´s sur des donne´es de type CMB sont compatibles avec une
distribution gaussienne des fluctuations au sein du fluide primordial, et si des e´carts significatifs
a` la gaussianite´ ont parfois pu eˆtre de´cele´s, ils furent toujours explique´s par la pre´sence d’effets
syste´matiques non soustraits.
6.3 Tests de Rayner & Best applique´s a` la gaussianite´ des
donne´es CMB
Nous allons de´crire au cours de ce paragraphe le test de gaussianite´ que nous avons applique´
aux donne´es de l’expe´rience Archeops. Il s’agit d’un test appartenant a` la famille des smooth tests
of goodness-of-fit. Le test de Rayner & Best sera applique´ a` nos donne´es dans le formalisme des
modes-propres de rapport signal sur bruit, que nous de´crirons e´galement.
6.3.1 Ge´ne´ralite´s sur les smooth tests of goodness-of-fit
E´tant donne´ un jeu de N nombres ale´atoires yi, i ∈ {1, . . . , N} il peut eˆtre inte´ressant de savoir
si ils se comportent statistiquement comme une fonction de densite´ de probabilite´ (FDP) donne´e,
f(y, θ). Ceci revient a` regarder si la probabilite´ de trouver un nombre ale´atoire y dans un intervalle
entre {y0, y0 + ∆y}, avec ∆y ≥ 0 est donne´e par f(y0, θ)∆y. Le vecteur θ permet de se de´placer
souplement (donnant la de´nomination de smooth) entre les diffe´rentes FDP, dans l’espace qui leur
est associe´. Un test de goodness-of-fit est un test qui consiste a` discriminer statistiquement entre
l’hypothe`se ze´ro, H0 ↔ θ = 0 (une FDP gaussienne, dans notre cas) et une hypothe`se alternative
K ↔ θ 6= 0, sans pour autant exprimer explicitement les hypothe`ses alternatives.
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6.3.2 Test de Rayner & Best
Au sein de la famille des smooth tests of goodness-of-fit, nous allons choisir l’approche de Rayner &
Best [Rayner & Best 1989, Rayner & Best 1990]. Cette approche conside`re une hypothe`se alternative
d’ordre k, gk(y, θ), caracte´rise´e par une FDP de la forme :
gk(y, θ) = γ(θ) exp
[ k∑
j=1
θjhj(y)
]
f(y) (6.2)
ou` θ est un jeu de k parame`tres couvrant souplement l’espace des FDP que l’on veut tester, f(y)
est la FDP de l’hypothe`se ze´ro (la distribution gaussienne dans notre cas), hi(y) est un ensemble
complet de fonctions orthonormales a` f(y)1 et γ(θ) une constante de normalisation.
En suivant toujours Rayner & Best, nous allons de´finir une score-statistique, utilise´e pour e´valuer
l’hypothe`se-ze´ro. En reprenant la notation de [Aliaga et al. 2003], la score-statistique associe´e a` ce
test est :
Sk =
k∑
i=1
( N∑
j=1
hi(yj)√
N
)2
≡
k∑
i=1
U2i (6.3)
Dans le cas ou` l’hypothe`se ze´ro est une FDP gaussienne, les quantite´es hi(y) sont les polynoˆmes
normalise´s de Hermite-Tchebychev2. Si l’hypothe`se ze´ro est ve´rifie´e alors les quantite´s Ui sont une
somme d’un grand nombre de variables inde´pendantes et de ce fait distribue´es de manie`re gaussienne.
Il en re´sulte que les quantite´s U 2i se comportent comme un χ
2
1. Il est possible d’exprimer les quantite´s
U2i en fonction des moments d’ordres infe´rieurs ou e´gaux a` i, de´finis pour un jeu de N nombres
ale´atoires de la fac¸on suivante :
µi =
1
n
N∑
j=1
yij (6.4)
Au cours du travail que nous allons pre´senter, nous ne nous inte´resserons qu’aux 5 premie`res
statistiques U2i . Elles s’e´crivent en fonction des moments d’ordres infe´rieurs ou e´gaux a` i :
U21 = nµ
2
1
U22 =
n
2
(µ2 − 1)2
U23 =
n
6
(µ3 − 3µ1)2
U24 =
n
24
(µ4 − 6µ2 + 3)2
U25 =
n
120
(µ5 − 10µ3 + 15µ1)2 (6.5)
Si notre jeu de parame`tre yi ve´rifie une distribution gaussienne, alors les score-statistiques U
2
i
seront distribue´es comme un χ2 a` un degre´ de liberte´. En pratique, les premieres quantite´s U 2i
(i = {1, 2, 3}) seront plus sensibles pour la plupart de nos applications. Les statistiques d’ordres plus
e´leve´s seront domine´es par la propagation des erreurs, en raison de la pre´sence de moments d’ordres
plus e´leve´s. Nous de´taillerons ce point ulte´rieurement.
6.3.3 Formalisme des modes propres de rapport signal sur bruit
Nous avons de´sormais pre´sente´ la me´thode que nous allons utiliser pour de´terminer si notre jeu
de N variables ale´atoires a` une FDP gaussienne ou non.
1
R
∞
−∞
hi(y)f(y)hj(y)dy = δij
2 Les polynoˆmes Hermite-Tchebychev sont de´finis de la manie`re suivante : H0(x) = 0, H1(x) = x et pour n > 1
Hn+1(x) = xHn(x)− nHn−1(x). Les polynoˆmes normalise´s s’e´crivent alors : hn(x) ≡ Hn(x)/
√
n!.
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Reste a` choisir un moyen astucieux de de´crire nos donne´es afin que le test de´crit au paragraphe
pre´ce´dent soit performant. Pour cela, nous allons choisir le formalisme des modes-propres de rapport
signal sur bruit de´crit dans [Bond 1995]. Le but de ce formalisme est de de´crire la carte du ciel que
nous souhaitons analyser dans une nouvelle base ou signal et bruit sont statistiquement inde´pendants
et de´corre´le´s. Pour ceci, nous allons effectuer une transformation line´aire les donne´es exprime´es dans
l’espace des pixels dans la nouvelle base des modes-propres de rapport signal sur bruit.
Si nous avons un jeu de donne´es dp, ou` p est le nume´ro du pixel dans le ciel, nous pouvons
l’e´crire comme la somme d’une composante due au signal sp (CMB, e´missions astrophysiques, effets
syste´matiques) et d’une composante due au bruit np :
dp = sp + np (6.6)
Afin de de´composer nos donne´es dans le formalisme des modes-propres de rapport signal sur bruit,
il va falloir calculer les matrices de corre´lation, d’une part pour le signal, d’autre part pour le bruit.
Ces matrices seront de´finies de la fac¸on suivante :
Spp′ = 〈spsp′〉 − 〈sp〉〈sp′〉, Npp′ = 〈npnp′〉 − 〈np〉〈np′〉 (6.7)
ou` les 〈. . .〉 repe´sentent la moyenne sur un grand nombre de re´alisations. Ainsi, nous estimerons S et
N , a` partir de simulations. Ceci constitue un travail pre´alable a` la de´composition en modes-propres
de rapport signal sur bruit.
Nous allons maintenant de´crire les e´tapes de la de´composition en modes-propres de rapport signal
sur bruit. Pour cela, nous allons tout d’abord re´e´crire la corre´lation du bruit, N , en fonction des
matrices de Cholesky qui leur sont associe´es :
N = LNL
T
N (6.8)
Cette de´composition peut eˆtre re´alise´e directement en utilisant les algorithmes de de´composition
de Cholesky, cependant ceci ne´cessite d’avoir au pre´alable calcule´ avec une tre`s grande pre´cision la
matrice de corre´lation du bruit, ce qui est tre`s couˆteux en terme de nombre de simulations. Nous lui
pre´fererons un calcul base´ sur la diagonalisation de cette matrice de corre´lation :
RTNNRN = DN (6.9)
ou` RN est la matrice de rotation associe´e a` la diagonalisation de N et DN est la matrice diagonale
re´sultante. Ainsi :
N =
[
RND
1
2
N
][
D
1
2
NR
T
N
]
(6.10)
Nous pouvons alors de´finir LN ≡ RND
1
2
N et l’e´quation (6.10) devient alors N = LNL
T
N . La
diagonalisation de la matrice de corre´lation du bruit nous donnera ainsi LN .
A` partir de la matrice LN , nous allons pouvoir de´finir la matrice de rapport signal sur bruit, A :
A ≡ L−1N SL−TN avec L−TN ≡
(
L−1N
)T
(6.11)
Nous pouvons alors diagonaliser la matrice A, a` l’aide d’une matrice de rotation R :
RTAR = E (6.12)
Ainsi de´finie, la matrice E est diagonale et contient les valeurs propres de la matrice A. Notons
que les valeurs propres Ei refle`tent le rapport signal sur bruit de chaque pixel p, dans la nouvelle
base i. Ainsi les pixels pour lesquels la valeur propre Ei < α, pour un α donne´, pourront eˆtre exclus
de l’analyse. De cette fac¸on nous pourrons nous affranchir des pixels pour lesquels le rapport signal
sur bruit est arbitrairement faible.
Enfin, les modes-propres de rapport signal sur bruit sont de´finis de la manie`re suivante :
ξ ≡ RL−1N d (6.13)
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Pour illustrer les proprie´te´s des donne´es dans cette nouvelle base, nous pouvons calculer la matrice
de corre´lation Ξ des modes-propres de rapport signal sur bruit ξ :
Ξ ≡ 〈ξiξi′〉
= RL−1N 〈didTi′ 〉L−TN RT
= RL−1N (S +N)L
−T
N R
T
= RART +RL−1N NL
−T
N R
T
= E + l1
= (Ei + 1)δij (6.14)
Nous voyons ainsi que, nous pouvons e´crire ξi ≡ s˜i + n˜i ou` les quantite´s s˜ et n˜, exprime´es dans
cette nouvelle base sont de´corre´le´es et normalise´es par rapport au bruit, de sorte que 〈s˜is˜j〉 = Eiδij
et 〈n˜in˜j〉 = δij .
Pour finir nous allons normaliser les ξi en de´finissant la quantite´ yi :
yi ≡ ξi
(Ei + 1)
1
2
(6.15)
Ainsi la corre´lation des yi sera normalise´e :
Y ≡ 〈yiyTj 〉 =
〈ξiξTj 〉[
(Ei + 1)
1
2 (Ej + 1)
1
2
] = δij (6.16)
Le test que nous allons effectuer visera a` tester la gaussianite´ des donne´es d. Si nous faisons
l’hypothe`se que ces donne´es d sont gaussiennes (hypothe`se-ze´ro), il en de´coulera que les modes-
propres de rapport signal sur bruit normalise´s yi auront alors les trois proprie´te´s suivantes :
? Les yi seront inde´pendants.
? Les yi seront distribue´s de manie`re gaussienne avec une moyenne nulle et une variance unite´
(N (0, 1)).
Ainsi, pour e´tudier la gaussianite´ des donne´es, le test de Rayner & Best pre´sente´ en 6.3.2 sera
applique´ afin de tester la distribution des modes-propres de rapport signal sur bruit, y, que nous
venons de de´finir. Si les donne´es ne sont pas distribue´es de manie`re gaussienne, les yi ne posse`deront
pas ces proprie´te´s.
6.4 Application du test de Rayner et Best a` l’expe´rience Ar-
cheops
Nous avons de´sormais de´crit le test de Rayner & Best que nous allons appliquer aux donne´es de
l’expe´rience Archeops, dans le formalisme des modes-propres de rapport signal sur bruit.
Nous avons choisi de re´aliser ce test sur les donne´es d’un bolome`tre d’Archeops, en prenant les
donne´es re´colte´es lors du vol KS3. Il s’agit du bolome`tre de´nomme´ 143K03, qui fut le plus sensible
et dont le niveau de contamination par des effets syste´matiques est le plus faible (voir tableau 3.1).
Meˆme si la re´solution typique d’Archeops est de l’orde de 12 arcmin, nous avons choisi d’effectuer
l’analyse a` une re´solution HEALPix de Nside=32 (e´chelles accessibles de l’ordre de 1.8
◦) afin que
le rapport signal sur bruit dans chaque pixel ne soit pas trop faible et car nous nous inte´resserons
aux e´carts e´ventuels a` la gaussianite´ aux grandes e´chelles. De plus, une analyse a` la re´solution
nominale serait tre`s couˆteuse en temps de calcul, car comme nous le verrons, un tre`s grand nombre
de simulations seront ne´cessaires.
Afin de minimiser l’effet de la proce´dure de re´alisation de la carte sur notre test ainsi que pour
avoir un test redondant, nous avons applique´ la me´thode aux deux algorithmes de fabrication de
cartes pre´sente´s en 3.1.4, co-addition et Mirage.
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Fig. 6.1 – Carte des anisotropies du CMB observe´es par le bolome`tre 143K03 d’Archeops et construite a` l’aide de
la me´thode Mirage [Yvon & Mayet 2005], a` la re´solution HEALPix Nside = 32 (∼ 1.8◦). La carte pre´sente´e ici est
centre´e sur l’anticentre galactique. Le plan galactique ainsi que la partie de l’he´misphe`re Sud vue par Archeops, ont
e´te´ masque´es (b < 15). Les lignes de la grille sont espace´es de 20◦.
Nous avons choisi de masquer certaines zones de la couverture d’Archeops afin de nous affranchir
au maximum des re´sidus d’e´mission galactique dans le plan galactique, hautement non-gaussiens ainsi
que de l’he´misphe`re Sud, ou` sont pre´sentes des stries lie´es a` des re´sidus galactiques dans la TOD.
Pour cela, nous avons masque´ les pixels ayant une latitude infe´rieure a` 15◦ Nord. La re´gion d’inte´reˆt
est pre´sente´e en figure 6.1. L’analyse portera alors sur 1995 pixels (16% du ciel) sur un total de
12288 a` cette re´solution.
6.4.1 E´talonnage de la me´thode : simulations gaussiennes
Pour re´aliser le test de non-gaussianite´ de Rayner & Best dans le formalisme des modes-propres
de rapport signal sur bruit, pre´sente´ en 6.3, aux donne´es du bolome`tre 143K03, il va falloir de prime
abord calculer les matrices de corre´lation du signal S et du bruit N , pour les pixels se´lectionne´s. Dans
le cas d’Archeops, e´tant donne´ que la correction des effets instrumentaux est faite dans la TOD et
que la redondance sur chaque pixel est tre`s faible du fait de la grande couverture (∼30%) et du temps
d’inte´gration tre`s court (∼12 heures), ces matrices ne pourront pas eˆtre calcule´es analytiquement,
contrairement a` ce qui a e´te´ fait pour VSA [Aliaga et al. 2005]. De ce fait il va falloir estimer ces
matrices a` l’aide de simulations de signal et de bruit, elles aussi re´alise´es a` la re´solution Nside = 32.
? Pour les simulations de signal, des cartes de re´alisations gaussiennes des anisotropies du
CMB sont ge´ne´re´es a` partir du spectre de puissance angulaire en tempe´rature d’Archeops
[Benoˆıt et al. 2003b]. Ces cartes sont ensuite de´-projete´es sur la TOD. Enfin cette TOD est
projete´e dans le ciel en utilisant deux proce´dures de re´alisation de cartes, co-addition et Mi-
rage, afin de produire des cartes tenant compte des proprie´te´s de filtrage et de projection de
l’expe´rience Archeops.
? Pour les simulations de bruit, nous ge´ne´rons des re´alisations gaussiennes a` partir du spectre
de puissance du bruit, dans la TOD. Ce spectre de puissance a au pre´alable e´te´ estime´ a` l’aide
de la me´thode de´crite dans [Amblard & Hamilton 2004]. A` l’instar des simulations de signal
ces TOD sont ensuite projete´es dans le ciel en utilisant les deux proce´dures de fabrication de
cartes.
A` partir de ces simulations, nous calculons les matrices de corre´lation du signal, S, ainsi que du
bruit, N , a` l’aide de l’e´quation (6.7), pour les pixels p correspondant a` notre couverture. Pour des
raisons de convergence dans le calcul de ces matrices, un grand nombre de simulations ont duˆ eˆtre
re´alise´es. Ceci est duˆ aux proprie´te´s inhe´rentes a` l’expe´rience Archeops que l’on retrouve au sein
des matrices de corre´lation. En effet, le bruit d’Archeops est corre´le´ a` grande e´chelle angulaire et
82
Chapitre 6 Tests de non-gaussianite´ applique´s a` l’expe´rience Archeops
de ce fait la matrice N n’est ni diagonale ni creuse. De meˆme, pour le signal, la variance cosmique a`
grande e´chelle angulaire implique une convergence plus lente pour ce domaine que pour les e´chelles
plus petites. Pour les deux proce´dures de re´alisation de cartes, plus de 1·105 simulations de signal
et de bruit ont duˆ eˆtre ge´ne´re´es (environ 5·105 pour la co-addition et 2.5·105 pour Mirage).
Afin de pouvoir de´cider si le calcul de S et N a suffisamment converge´ ou non, nous avons
analyse´ des simulations gaussiennes de signal plus bruit, inde´pendantes de celles utilise´es pour la
construction des matrices de corre´lation. Dans le cas de simulations gaussiennes, les statistiques U 2i
doivent eˆtre distribue´es comme un χ21. Ainsi, nous pourrons calculer la valeur moyenne ainsi que la
dispersion sur 104 simulations gaussiennes de signal plus bruit, a` l’aide de S et N . Nous regardons
alors si l’hypothe`se-ze´ro est ve´rifie´e, c’est a` dire si la moyenne est e´gale a` 1 et la dispersion a`
√
2.
Si tel n’est pas le cas, e´tant donne´ que nous controˆlons la gaussianite´ des simulations de signal plus
bruit, il en re´sulte que le degre´ de convergence des matrices de corre´lation S et N n’est pas suffisant.
Nous avons donc calcule´ les quantite´s U 2i pour les 10
4 simulations de signal plus bruit, pour les
cartes co-additionne´es et Mirage. Les statistiques U 2i sont calcule´es pour un jeu de modes-propres
de rapport signal sur bruit qui sont ceux associe´s aux valeurs propres de la matrice A (voir e´quation
(6.12)) et qui satisfont Ej ≥ (s/n)2c , ou` (s/n)c est une coupure en rapport signal sur bruit donne´e.
Ainsi, pour chaque coupure associe´e a` la valeur Ej nous calculons la moyenne et la dispersion des
statistiques U2i pour i ∈ {1, . . . , 5}.
Nous pre´sentons ces statistiques en figure 6.2, dans le cas de 104 simulations de signal plus bruit
de type Mirage, pour des matrices S et N calcule´es a` partir de ∼ 2.5 · 105 simulations de signal et
de bruit. Les re´sultats dans le cas de 104 simulations co-additionne´es sont e´galement porte´es, S et
N ayant e´te´ calcule´es a` l’aide de ∼ 5 · 105 simulations.
Fig. 6.2 – Moyenne (gauche) et dispersion (droite) sur 104 simulations de signal plus bruit, des statistiques U2i
(i ∈ {1, . . . , 5}) pour diffe´rentes coupure en signal sur bruit correspondant a` toutes les valeurs propres de A, pour des
simulations de type Mirage (haut) et de type co-addition (bas).
Nous pouvons tout d’abord voir que pour toutes les statistiques, la valeur moyenne est tre`s
proche de 1 pour toutes les coupures en signal sur bruit. Ceci est en accord avec par exemple
[Aliaga et al. 2005], ou` il est montre´ que c’est une proprie´te´ ve´rifie´e quel que soit le nombre de
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simulations utilise´es. Par contre, nous voyons que la dispersion n’est proche de
√
2 que pour les
coupures (s/n)c . 2 et pour U
2
1→4. En effet, contrairement a` la moyenne, la dispersion converge
asymptotiquement vers
√
2 avec le nombre de simulations. De plus, plus l’ordre des statistiques U 2i
est e´leve´, plus ces dernie`res impliquent des puissances e´leve´es et plus la convergence sera lente a` un
(s/n)c donne´.
De manie`re plus exhaustive, nous avons e´galement compare´ les FDP des U 2i a` des χ
2
1. Cette e´tude
me`ne aux meˆmes re´sultats, a` savoir que les statistiques d’ordres 1 a` 4 sont compatibles avec celles
auxquelles nous nous attendons avec ces 104 simulations gaussiennes. Ainsi, nous pouvons valider le
fait que le calcul des matrices S et N a` partir des simulations de signal et de bruit, respectivement,
a suffisamment converge´ pour que nous puissions re´aliser notre test sur les donne´es du bolome`tre
143K03.
6.4.2 Application aux donne´es du bolome`tre 143K03
Le calcul a` l’aide de simulations des matrices de corre´lation du signal S et du bruit N ayant e´te´
valide´ statistiquement sur des cartes gaussiennes de CMB et de bruit, nous allons maintenant nous
atteler au test des donne´es du bolome`tre 143K03 a` l’aide du test de Rayner & Best, pour les deux
proce´dures de re´alisation de cartes que nous avons utilise´es.
Nous avons calcule´ les statistiques U 2i pour les donne´es du bolome`tre 143K03 pour les 1995 pixels
de la couverture de´crite en 6.4. Nous pre´sentons les re´sultats en figure 6.3 ou` les U 2i sont repre´sente´s
en fonction de la coupure en rapport signal sur bruit.
Fig. 6.3 – Statistiques U2i (i ∈ {1, . . . , 5}) pour la carte du bolome`tre 143K03 d’Archeops re´alise´es a` l’aide de
Mirage (gauche) et d’une co-addition (droite), en fonction des coupures en rapport signal sur bruit, pour les 1995
pixels se´lectionne´s.
Pour les cartes Mirage nous pouvons voir que pour toutes les coupures en signal sur bruit, toutes
les statistiques U2i prennent des valeurs en dessous de 5. Ceci indique que les donne´es du bolome`tre
143K03 traite´es par cette me´thode de re´alisation de carte sont compatibles avec la gaussianite´.
Pour les cartes de co-addition, nous pouvons voir que pour toutes les coupures en signal sur bruit,
toutes les statistiques U 2i prennent des valeurs en dessous de 5 a` l’exception de U
2
2 pour des coupures
infe´rieures a` (s/n)c . 0.5. Cette statistique atteint sa valeur maximale de 7.97 a` la coupure de signal
sur bruit la plus petite (s/n)c = 0.27. Ceci correspond a` une probabilite´ de queue de distribution
3
pour un χ21 de 0.5%. En comparant aux re´sultats obtenus a` partir des simulations gaussiennes de
signal plus bruit, nous montrons que la probabilite´ qu’une simulation ait un U 22 supe´rieur a` 7.97
a` cette coupure en signal sur bruit est de 0.6% (voir tableau 6.1). Cependant, comme nous avons
calcule´ U22 pour chaque coupure, il est important d’estimer la probabilite´ d’avoir une telle valeur
quelle que soit la coupure conside´re´e. Nous avons calcule´ ce que l’on appelle la p-value4, qui dans le
cas de U22 est de 15%. De ce fait, nous pouvons conclure qu’en de´pit de la valeur relativement e´leve´e
3
R
∞
a f(y)dy
4 La p-value est la probabilite´ que la statistique a` laquelle nous nous inte´ressons prenne une valeur au moins aussi
grande que celle des donne´es, dans le cas ou` l’hypothe`se-ze´ro est suppose´e.
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que nous avons trouve´e pour la plus basse coupure en signal sur bruit, il n’est pas de´raisonnable
de penser que cela peut-eˆtre le fruit du hasard. Ainsi, pour la proce´dure de re´alisation de carte de
co-addition, les donne´es d’Archeops sont e´galement compatibles avec nos simulations gaussiennes.
U21 U
2
2 U
2
3 U
2
4 U
2
5
143K03 Mirage 0.28 1.92 1.45 0.38 2.29
probabilite´ 0.60 0.17 0.23 0.54 0.12
143K03 co-addition 0.11 7.97 0.10 0.04 0.34
probabilite´ 0.73 0.01 0.75 0.83 0.52
Tab. 6.1 – U2i calcule´s a` partir de la carte Archeops Mirage (resp. co-addition) pour (s/n)c = 0.30 (resp.
(s/n)c = 0.27) et la probabilite´ qu’une des simulation gaussienne de signal plus bruit Mirage (resp. co-addition) ait
une statistique U2i plus grande que celle des donne´es. Pour pre´cision, la probabilite´ pour U
2
2 dans le cas co-addition
est de 0.6%.
Par contre, il est clair que la remonte´e que l’on observe aux basses coupures en signal sur bruit
sugge`re la pre´sence d’un effet syste´matique non re´solu. Ne´anmoins, le fait que cet effet syste´matique
ne soit pas observe´ au sein de la carte Mirage indique que soit les effets syste´matiques sont mieux
controˆle´s dans ce cas, soit la proce´dure de re´alisation de carte de co-addition introduit de tels effets.
Non-gaussianite´ primordiale
Comme nous l’avons pre´sente´ en 1.3.2, il existe des sce´narios d’Inflation capables de produire des
fluctuations primordiales qui ne sont pas distribue´es de manie`re gaussienne. L’ide´e est ici de choisir
un de ces mode`les, simple, et d’essayer de lui donner des contraintes.
Nous avons pre´sente´, en particulier, en 1.3.2, le cas de faible couplage non-line´aire ou` le potentiel
gravitationnel primordial que nous avons donne´ en e´quation (1.26) indroduisait le facteur de couplage
non-line´aire fNL.
Du fait de la re´solution a` laquelle nous travaillons (∼ 1.8◦), nous pouvons supposer que les
e´chelles que nous observons sont plus grandes que l’e´chelle de l’horizon au moment du de´couplage
rayonnement-matie`re. Dans ce re´gime, il est alors possible, en une bonne approximation, de relier
les fluctuations en tempe´rature du CMB aux fluctuations du potentiel gravitationnel primordial au
travers de l’effet Sachs-Wolfe [Sachs & Wolfe 1967], pre´sente´ en 2.4.2 : ∆T (n)/T0 = Φ(n)/3.
Pour donner des contraintes sur le parame`tre fNL, il va falloir produire des simulations pour les
diffe´rentes valeurs qu’il pourra prendre. Pour ce faire, nous nous servirons de l’approximation de
Sachs-Wolfe ci-dessus au sein de l’e´quation (1.26) :
∆TNGs (n) = ∆T
G
s (n) +
3fNL
T0
[(
∆TGs (n)
)2 − 〈(∆TGs (n))2〉]
∆T (n) = ∆TNGs (n) + ∆Tn(n) (6.17)
ou` ∆TGs (n) est une simulation gaussienne de signal, ∆Tn(n) est une simulation gaussienne de bruit et
T0 = 2.725 K. ∆T (n) sera la simulation non-gaussienne dont nous nous servirons pour la comparaison
avec la carte des donne´es.
Pour chaque valeur du facteur fNL, nous avons produit 10
4 simulations de signal plus bruit. E´tant
donne´ que la statistique U 22 est la plus sensible aux variations du facteur fNL, nous avons calcule´
cette statistique aux diffe´rentes coupures (s/n)c. Nous pre´sentons en figure 6.4 la valeur moyenne
de U22 sur les 10
4 simulations, pour diffe´rents facteurs fNL.
Nous avons ensuite estime´ une limite supe´rieure sur le facteur fNL. Pour que cette limite soit
solide, nous avons impose´ un niveau de confiance de 90% sur un intervalle compact d’au moins 100
coupures de signal sur bruit. En vertu de ces hypothe`ses, nous trouvons graˆce aux donne´es Mirage
du bolome`tre 143K03 d’Archeops une limite supe´rieure5 de fNL ≤ 2200.
5 Pour exemple, a` partir des donne´es Cobe-DMR, [Cayo´n et al. 2003a] a fixe´ une limite supe´rieure fNL ≤ 1100,
mais cette valeur correspond a` 68% de niveau de confiance, pour une analyse re´alise´e sur 60% du ciel. Plus re´cemment,
trois ans de donne´es de l’expe´rience Wmap ont mene´ a` une contrainte bien plus stricte de −54 < fNL < 114 (95%
C.L.).
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Fig. 6.4 – Moyenne de la statistique U22 pour 10
4 simulations de signal plus bruit Mirage produites selon (6.17),
pour diffe´rents facteurs fNL.
Depuis ces re´sultats, cette analyse a e´te´ re´pe´te´e par Andre´s Curto avec qui nous avons collabore´
sur ces travaux. A` l’aide de l’e´tude des fonctionnelles de Minkowski associe´es aux donne´es, il obtient
une meilleure contrainte sur le facteur de couplage non-line´aire de fNL = 200
+1100
−800 (95% C.L.)
[Curto et al. 2006], indiquant que les donne´es d’Archeops donnent un fNL compatible avec ze´ro a`
1σ.
Contamination par des effets syste´matiques et par des avant-plans
Le test de Rayner & Best peut e´galement eˆtre un outil puissant pour estimer les re´sidus des
e´missions d’avant-plan et d’effets syste´matiques au sein des donne´es.
Pour caracte´riser la contamination des donne´es du bolome`tre 143K03 par ces effets, nous allons
une nouvelle fois comparer les statistiques U 2i des donne´es a` celles obtenues a` partir de simulations.
Ici, les simulations seront les simulations gaussiennes de signal plus bruit auxquelles nous ajouterons
un pourcentage donne´ d’une carte-patron repre´sentant les e´missions galactiques et les contaminations
atmosphe´riques.
Cette carte-patron est de´rive´e de la carte co-additionne´e Archeops mesure´e a` 353 GHz (voir
[Ponthieu et al. 2005]). Elle contient de la poussie`re galactique et des re´sidus atmosphe´riques, consti-
tuant les deux composantes dominantes a` cette fre´quence, ainsi que du CMB, du bruit instrumental
et des re´sidus d’effets syste´matiques. En l’extrapolant a` 143 GHz, cette carte sera spatialement une
bonne estime´e de ce que peut-eˆtre la contamination par la poussie`re et les re´sidus atmosphe´riques.
L’e´mission de la poussie`re galactique suit une loi de corps-gris ayant une e´mission en Iν ∝ ν2B(ν)
qui peut eˆtre approxime´e dans le domaine Rayleigh-Jeans a` TRJ ∝ ν2 [Schlegel et al. 1998]. Le com-
portement spectral de la composante atmosphe´rique a e´te´ dresse´ empiriquement par la collaboration
Archeops [Mac´ıas-Pe´rez et al. 2006] et se trouve lui aussi proportionnel a` ν2 dans le domaine
Rayleigh-Jeans. Ces deux composantes e´tant les principales a` cette fre´quence, nous effectuerons
l’extrapolation de 353 a` 143 GHz supposant une loi de puissance en ν2, en KRJ. En outre, cette
extrapolation rend le CMB de la carte a` 353 GHz et extrapole´ de 353 a` 143 GHz, ne´gligeable par
rapport a` celui pre´sent dans la carte a` 143 GHz.
Cette carte-patron des contaminations probables a` 143 GHz sera ajoute´e a` des simulations gaus-
siennes de signal plus bruit, de la manie`re suivante :
∆T (n) = ∆Ts(n) + ∆Tn(n) + fsyst ·∆T353→143(n) (6.18)
ou` fsyst est un facteur que nous fixons, entre 0 et 0.5. Ici encore nous comparerons la valeur moyenne
des statistiques U2i obtenues a` partir de 10
4 simulations avec un fsyst donne´, a` la valeur obtenue
pour les donne´es du bolome`tre 143K03. Nous ne pre´senterons ici que le cas des cartes Mirage. De
la meˆme fac¸on qu’au paragraphe pre´ce´dent, ce sera la statistique U 22 qui sera la plus sensible aux
variations de fsyst et donc que nous regarderons en de´tail.
86
Chapitre 6 Tests de non-gaussianite´ applique´s a` l’expe´rience Archeops
La valeur moyenne de U22 pour 10
4 simulations re´alise´es comme en (6.18), pour diffe´rents fsyst,
est pre´sente´e en figure 6.5. Nous pouvons y voir la pre´sence d’un pic, centre´ sur une coupure en
signal sur bruit de 2.0, qui augmente quand le facteur fsyst croˆıt.
Fig. 6.5 – Moyenne de la statistique U22 pour 10
4 simulations de signal plus bruit Mirage produites selon (6.18),
pour diffe´rents facteurs fsyst (fsyst ∈ {0, 0.5}).
Nous avons choisi d’utiliser le meˆme type de crite`re qu’au paragraphe pre´ce´dent pour de´terminer
quand les simulations contenant les contaminants deviennent incompatibles avec les donne´es, en
fonction de fsyst. Ici, nous trouvons a` 90% de niveau de confiance que les simulations auxquelles
on ajoute 40% de la carte-patron galactico-atmosphe´rique ne sont pas compatibles avec les donne´es
Mirage sur une gamme d’environ 100 coupures en signal sur bruit autour de 2.0. En comparant
la dispersion des donne´es et de 40% de la carte a` 353 GHz extrapole´e a` 143 GHz, nous pouvons
exclure une contamination par l’e´mission de la poussie`re et les re´sidus atmosphe´riques supe´rieure a`
11.5%. Ce re´sultat est compatible avec celui donne´ par [Tristram et al. 2005a] a` partir d’une analyse
des spectres de puissance angulaire. Notons que nous avons e´galement re´alise´ cette analyse, de la
meˆme fac¸on, sur des simulations de cartes en co-addition et que nous trouvons sensiblement la meˆme
limite.
6.4.3 Analyse des donne´es Wmap dans la meˆme re´gion du ciel
Le but de cette analyse est de tester graˆce a` la meˆme me´thode les donne´es d’une expe´rience
diffe´rente, Wmap, sur approximativement la meˆme couverture, afin de pouvoir les comparer aux
re´sultats obtenus avec Archeops. Les donne´es Wmap faisant actuellement re´fe´rence sur la mesure
du CMB, elles nous premettront d’examiner la qualite´ des re´sultats obtenus pour Archeops.
Nous avons choisi d’utiliser les cartes combine´es de Wmap, de´crites dans [Bennett et al. 2003b]
pour les donne´es un an, que nous de´nommerons WCC1 et dans [Hinshaw et al. 2006] pour les donne´es
trois ans, que nous de´nommerons WCC3. Ainsi, lors de la re´alisation de simulation de signal et de
bruit, nous produirons les cartes pour chacun des de´tecteurs de Wmap et nous les combinerons de
la meˆme manie`re que les donne´es.
Nous avons re´alise´ l’analyse des donne´es WCC1 et WCC3 sur le masque de l’e´quipe Wmap
Kp0 [Hinshaw et al. 2006], de´grade´ a` la re´solution Nside = 32 que nous utilisons et multiplie´ par la
couverture Archeops. Ceci correspond a` 1648 pixels.
Afin de pouvoir re´aliser le test de Rayner & Best il va falloir calculer les matrices de corre´lation
du signal S et du bruit N .
? Pour le signal, nous ge´ne´rons des cartes du CMB a` partir du mode`le correspondant au meilleur
ajustement des donne´es trois ans de Wmap, pour l’analyse de la carte WCC1 et de celle de
WCC3. En effet, a` la re´solution a` laquelle nous avons acce`s (1.8 degre´s, ` ∼ 100), il existe peu
de diffe´rence entre les spectres de meilleur ajustement pour les donne´es un an et trois ans.
Nous utilisons l’e´quation (6.7) pour calculer la matrice S, qui sera la meˆme pour les cartes
WCC1 et WCC3, a` partir de 1 · 105 simulations.
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? En se basant sur [Bennett et al. 2003b], le bruit des de´tecteurs Wmap est fortement non-corre´le´
et de ce fait nous pourrons supposer les matrices de bruit diagonales. Ainsi, les matrices de
bruit seront calcule´es de manie`re analytique avec Nij = σ
2
i δij ou` σ
2
i est la le niveau de bruit
combine´ associe´ au pixel i. Les matrices de bruit associe´es aux cartes WCC1 et WCC3 devront
eˆtre construites avec leur niveau de variance de bruit respectif, a` savoir NWCC1 ≈ 3NWCC3.
A` partir de ces matrices, nous avons teste´ statistiquement leur niveau de pre´cision par une
me´thode en tous points similaire a` celle utilise´e en 6.4.1. Cette analyse, que nous ne pre´senterons
pas ici par souci de concision mais qui peut-eˆtre trouve´e dans [Curto et al. 2006], valide le calcul des
matrices de corre´lation.
Ensuite, nous avons applique´ le test de Rayner & Best aux cartes combine´es WCC1 et WCC3.
Les statistiques U2i re´sultantes sont pre´sente´es en figure 6.6, en fonction de la coupure en signal sur
bruit. Notons que les valeurs que prennent les coupures sont plus e´leve´es que dans le cas d’Archeops
car le niveau de bruit est significativement plus faible dans le cas de la carte WCC1 et encore divise´
par un facteur ∼ √3 dans le cas de la carte WCC3. L’analyse que nous montrons suit les meˆmes
lignes et les meˆmes outils statistiques que celle pre´sente´e en 6.4.2.
Fig. 6.6 – Statistiques U2i pour cartes WCC1 (gauche) et WCC3 (droite) en fonction des coupures en signal sur
bruit leur e´tant associe´es.
Nous pouvons voir que dans les deux cas, toutes les statistiques U 2i ve´rifient U
2
i ≤ 7.15, quel que
soit la coupure en signal sur bruit. Ceci correspond a` une probabilite´ de queue de distribution de
0.7% pour la distribution the´orique de ces statistiques. Cependant, avant de conclure a` une de´tection
de non-gaussianite´, il faut e´tudier ces valeurs avec plus de prudence. Ici encore, la probabilite´ de
queue de distribution donne´e correspond a` la probabilite´ associe´e pre´cise´ment a` la coupure en signal
sur bruit ou` le maximum se produit ((s/n)c = 21.81 pour WCC1 et (s/n)c = 37.92 pour WCC3).
Ainsi, nous allons regarder la probabilite´ (p-value) qu’une telle valeur soit atteinte quelle que soit
la coupure conside´re´e. Cette p-value est e´gale a` 18% pour la carte WCC1 et a` 17% pour la carte
WCC3. Ceci nous permet de conclure que les pics que nous observons pour la statistique U 22 en
figure 6.6 ne sont pas significatifs d’un e´cart a` la gaussianite´. De plus, remarquons qu’aux coupures
ou` les maxima sont trouve´s, moins d’une centaine (environ 70) de yi sont utilise´s pour le calcul des
statistiques et que le test fonctionne correctement seulement si n 1.
Nous avons e´galement re´pe´te´ l’analyse du parame`tre fNL sur les donne´es WCC3 a` partir de 1000
simulations produits de manie`re similaire a` ce que nous avons fait pour Archeops, en utilisant
l’e´quation (6.17). Nous trouvons une limite supe´rieure de fNL ≤ 2000, ce qui est compatible avec
les re´sultats obtenus pour Archeops a` cette re´solution et sur la meˆme re´gion du ciel. Ici encore
l’analyse a e´te´ re´pe´te´e en utilisant une de´composition en fonctionnelles de Minkowski. Les contraintes
apporte´es par cette me´thode sont fNL = 100
+500
−400 (95% C.L.) [Curto et al. 2006]. Ces re´sultats,
sensiblement mieux contraints que pour l’analyse des donne´es d’Archeops sont en accord avec le
fait que le bruit instrumental de Wmap est significativement plus faible que celui d’Archeops.
Enfin, par souci de pre´cision, nous avons re´pe´te´ l’analyse des donne´es co-additionne´es et Mirage
d’Archeops sur le masque que nous avons utilise´ pour les donne´es Wmap. Nous trouvons e´galement
des statistiques U2i compatibles avec la gaussianite´ (pour plus de pre´cision, voir [Curto et al. 2006]).
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6.5 Analyse en ondelettes de la gaussianite´ des donne´es Ar-
cheops
Nous avons e´galement applique´ une me´thode radicalement diffe´rente du test de Rayner & Best aux
donne´es d’Archeops. Nous avons choisi comme me´thode un test de non-gaussianite´ en ondelettes
sphe´riques, inspire´ de [Barreiro et al. 2000]. Nous allons brie`vement pre´senter la me´thode et les
re´sultats que nous avons obtenus. Nous montrerons e´galement pourquoi, dans le cas des donne´es
Archeops, ce test a semble´ peu adapte´ ou, du moins, moins performant que le test de Rayner &
Best.
6.5.1 Tests de non-gaussianite´ en ondelettes sphe´riques de Haar
La me´thode pre´sente´e dans [Barreiro et al. 2000] s’appuie sur une de´composition de la carte de
tempe´rature dans la base des Ondelettes Sphe´riques de Haar (OSH). Cette de´composition s’effectue
de la manie`re suivante :
∆T
T0
(xi) =
nj0−1∑
l=0
λj0,lϕj0,l(xi) +
∑
m
J−1∑
j=j0
nj0−1∑
l=0
γm,j,lψm,j,l(xi) (6.19)
ou` pour un pixel localise´ en xi, les coefficients λj0,l et γm,j,l sont respectivement l’approximation
et les de´tails et les fonctions ϕj0,l(xi) et ψm,j,l(xi) respectivement un re´ajustement et des fonctions
d’ondelettes. Le premier terme de l’e´quation (6.19) correspond a` une image lisse´e de la carte originale
alors que le second repre´sente les diffe´rences entre cette image lisse´e et l’originale. L’indice j court
sur les diffe´rentes re´solutions, de la re´solution la plus grossie`re conside´re´e, j0, a` la re´solution la plus
fine, celle de la carte originale, J . nj sera le nombre de pixels a` la re´solution j et enfin, l’indice
m correspond aux diffe´rentes fonctions d’ondelette requises afin de former une base orthogonale
comple`te. Elles seront au nombre de trois pour le sche´ma de pixe´lisation HEALPix que nous utilisons
pour nos cartes. Dans ce sche´ma, la re´solution Nside sera relie´e a` j par Nside = 2
j−1, et a` un niveau
j, nous aurons un nombre de pixels nj = 12 · 4j−1, chacun de surface e´gale, µj .
Au cours de la de´composition, chaque pixel l a` la re´solution j, Pj,l sera divise´ en quatre pixels
Pj+1,l0 , . . ., Pj+1,l3 , a` la re´solution j+1. La carte Archeops que nous e´tudierons est a` une re´solution
Nside = 256, correspondant a` J = 9.
Pour re´aliser la de´composition en OSH des donne´es Archeops, il faut de´finir la fonction de
re´ajustement ϕ et les trois fonctions d’ondelettes ψm, a` chaque re´solution j et pour chaque pixel l.
Elles sont de´finies par :
ϕj,l(xi) =
{
1, si xi ∈ Pj,l
0, autrement
ψ1,j,l(xi) =
ϕj+1,l0 + ϕj+1,l2 − (ϕj+1,l1 + ϕj+1,l3)
4µj+1
ψ2,j,l(xi) =
1
2µj+1
(ϕj+1,l1 − ϕj+1,l3)
ψ3,j,l(xi) =
1
2µj+1
(ϕj+1,l0 − ϕj+1,l2) (6.20)
ou` les quatre pixels l0, l1, l2 et l3, a` la re´solution j + 1 sont contenus dans le pixel l a` la re´solution
j. La proce´dure pour obtenir les coefficients de la de´composition pre´sente´e en e´quation (6.19), λj0,l
et γm,j,l, est sche´matise´e en figure 6.7.
Nous commenc¸ons la de´composition par notre carte, dont la re´solution de de´part sera la re´solution
la plus fine, J et nous identifions les coefficients de la premie`re approximation λJ,l. Ensuite, les
coefficients a` la re´solution J − 1 sont donne´s par :
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Fig. 6.7 – Sche´matisation de la proce´dure utilise´e pour obtenir les coefficients de de´composition en ondelettes
pre´sente´e en (6.19) a` une re´solution j. Chaque coefficient est obtenu par une combinaison line´aire de l’approximation
au niveau j + 1. La nouvelle approximation est la moyenne des quatre originales, pour chaque nouveau pixel a` la
re´solution j. Les g˜m,j,li peuvent prendre pour valeur +µj+1, −µj+1 ou 0, comme indique´ sur la figure.
λJ−1,l =
1
4
3∑
i=0
λJ,li
γm,J−1,l =
3∑
i=0
g˜m,J−1,liλJ,li (6.21)
Une fois cette de´composition re´alise´e jusqu’a` une re´solution j0 (dans notre cas j0 = 4, i.e.
Nside = 8), nous allons tester la gaussianite´ de nos donne´es dans cette nouvelle base. Pour cela,
nous e´tudierons la skewness6 et la kurtosis7 des coefficients de de´composition en ondelette et nous
comparerons les valeurs obtenues pour les donne´es a` la distribution des valeurs obtenues pour des
simulations gaussiennes. L’avantage de cette me´thode, outre le fait qu’elle permet de traiter rapide-
ment une carte a` haute re´solution dans l’espace re´el, sera qu’elle nous fournira des informations sur
la gaussianite´ a` diffe´rentes e´chelles, correspondant aux diffe´rentes re´solutions de la de´composition
en ondelettes.
6.5.2 Application aux donne´es du bolome`tre 143K03 d’Archeops
Nous avons applique´ le test de gaussianite´ en ondelettes sphe´riques de Haar aux donne´es du
bolome`tre 143K03 d’Archeops. Pour les donne´es, nous avons utilise´ une carte obtenue a` partir de
la TOD du bolome`tre 143K03 et projete´es sur le ciel graˆce a` la proce´dure de re´alisation de carte
Mirage, a` une re´solution Nside = 256 (J = 9). Pour les simulations gaussiennes, nous avons ge´ne´re´
975 cartes du ciel contenant CMB et bruit instrumental, a` cette meˆme re´solution et produites de la
meˆme manie`re qu’en 6.4.1. Pour les donne´es et les simulations, nous utiliserons le masque Archeops
de´fini comme en 6.4, mais a` la re´solution Nside = 256. Les coefficients de de´composition en ondelettes
ont e´te´ calcule´s pour des re´solutions allant de J = 9 a` j0 = 4 (j = 9 : 31095 pixels, j = 8 : 7642
pixels, j = 7 : 1821 pixels, j = 6 : 406 pixels, j = 5 : 75 pixels and j = 4 : 8 pixels). Pour chacune,
nous avons calcule´ la skewness et la kurtosis pour les trois de´tails γm,j,l, m ∈ {1, 2, 3}. Les re´sultats
sont pre´sente´s en figure 6.8.
Nous pouvons voir que pour toutes les re´solutions, que ce soit pour la skewness ou pour la
kurtosis, les points expe´rimentaux, pour chaque type de de´tails, sont toujours contenus dans les
6 La skewness mesure le degre´ d’asyme´trie d’une distribution et est calcule´e a` partir du moment centre´ d’ordre
trois. Dans le cas d’une distribution gaussienne, syme´trique, la skewness est e´gale a` 0.
7 La kurtosis mesure le degre´ d’e´crasement d’une distribution et est calcule´e a` partir du moment centre´ d’ordre
quatre. Dans le cas d’une distribution gaussienne, la kurtosis est e´gale a` 3. Pour cela nous utilisons l’exce`s de kurtosis
e´gal a` K − 3 et e´gal a` 0 pour la distribution gaussienne.
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Fig. 6.8 – Gauche : Pour chaque re´solution j, allant de gauche a` droite de 9 a` 4, par paquets de trois la skewness
des trois de´tails (de gauche a` droite m = 1, 2, 3) sont pre´sente´es pour les donne´es (croix noires). Les barres d’erreurs
associe´es repre´sentent la dispersion de la skewness calcule´e a` partir des 975 simulations gaussiennes, pour 1σ (rouge),
2σ (vert) et 3σ (bleu). Droite : Meˆme chose pour la kurtosis.
barres d’erreurs. Ainsi, nous pouvons voir que d’apre`s ce test, les donne´es Mirage de l’expe´rience
Archeops sont compatibles avec la gaussianite´.
Cependant, ce test ne semble pas tre`s sensible aux non-gaussianite´s dans le cas d’Archeops.
Pour exemple, nous avons re´pe`te´ l’analyse concernant les e´ventuelles non-gaussianite´s venant des
re´sidus dus a` l’e´mission de la poussie`re et de la contamination atmosphe´rique pre´sente´e en 6.4.2. A`
partir d’un certain pourcentage de la carte-patron des parasites ajoute´ aux simulations, l’analyse en
ondelette donne des re´sultats compatibles avec la gaussianite´, meˆme pour la re´solution Nside = 32,
alors que le test de Rayner & Best signe un e´cart a` la gaussianite´.
Meˆme si pour ce cas pre´cis cette me´thode est moins performante que celle de Rayner & Best,
elle n’en reste pas moins inte´ressante car elle permet une analyse d’un tre`s grand nombre de pixels
et est tre`s rapide. Elle pourra notamment eˆtre applique´e de manie`re pre´liminaire aux donne´es de
Planck qui couvriront tout le ciel et auront une re´solution tre`s e´leve´e.
6.6 Conclusion
Nous avons applique´ des tests de non-gaussianite´ aux donne´es de l’expe´rience Archeops. Ceci
a e´te´ re´alise´ afin de de´tecter d’e´ventuels re´sidus galactiques ou atmosphe´riques, ou des erreurs sys-
te´matiques non traite´es au sein des donne´es ayant servi a` l’analyse du CMB d’Archeops. De plus,
nous avons pu donner des contraintes sur le parame`tre fNL de couplage non-line´aire re´gissant le
niveau de fluctuations non-gaussiennes au niveau du fluide primordial.
La premie`re me´thode que nous avons utilise´e est le test de Rayner & Best applique´ aux modes-
propres de rapport signal sur bruit. Nous avons applique´ ce test aux donne´es du bolome`tre 143K03
a` la re´solution Nside = 32 sur la couverture Archeops avec une coupure galactique de 15
◦ et sans
l’he´misphe`re Sud. Ce test fut applique´ a` deux types de proce´dure de re´alisation de cartes, co-addition
et Mirage et dans chaque cas nous avons compare´ les statistiques associe´es aux donne´es a` celles
associe´es a` 104 simulations gaussiennes de signal et de bruit. Dans les deux cas, nous n’avons pas
mesure´ d’e´carts significatifs a` la gaussianite´ pour les donne´es, montrant que les donne´es du bolome`tre
143K03 d’Archeops sont compatibles avec la gaussianite´. En outre, nous avons montre´ que nous
pouvons fixer une limite supe´rieure sur le parame`tre fNL = 200
+1100
−800 a` 95% de niveau de confiance.
Nous avons e´galement analyse´ la sensibilite´ du test a` l’ajout de diffe´rents pourcentages de la carte des
donne´es Archeops a` 353 GHz, extrapole´e a` 143 GHz et servant de carte-patron des contaminations
atmosphe´riques et galactiques. Ceci nous a permis de montrer que cette contamination ne de´passe
pas 11.5% en terme de dispersion dans la carte a` 143 GHz. Enfin, nous avons re´pe´te´ l’analyse sur
les donne´es Wmap correspondant a` 1 et 3 ans de donne´es, sur un masque e´quivalent et nous avons
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montre´ que ces re´sultats sont compatibles avec ceux obtenus pour Archeops.
Le test de Rayner & Best a l’avantage de fonctionner dans l’espace re´el, ce qui permet une
caracte´risation aise´e de zones pre´cises du ciel. Il ne´cessite ne´anmoins la construction des matrices
de corre´lation du signal et du bruit, ce qui s’ave`re de´licat dans le cas d’Archeops, en raison de la
couverture complexe et de la faible redondance associe´e a` chaque pixel. En revanche, dans le cas
des futures analyses de gaussianite´ que nous tenterons de re´aliser a` partir des donne´es de Planck,
ce calcul, en raison des proprie´te´s attendues du bruit et du signal, pourra eˆtre re´alise´ de manie`re
analytique ce qui nous permettra de s’affranchir de l’e´tape des simulations, tre`s couˆteuse en temps.
Enfin, le test de Rayner & Best ne´cessite la diagonalisation de matrices dans l’espace des pixels qui
n’est possible que pour un nombre limite´ de pixels (un maximum de l’ordre de 5000). Ce dernier
point limitera ce test aux analyses a` grande e´chelle des donne´es Planck sur tout le ciel ainsi qu’aux
analyses sur des petites portions a` haute re´solution.
La seconde me´thode applique´e aux donne´es Archeops est une analyse en ondelettes sphe´riques
de Haar, fonctionnant e´galement dans l’espace re´el. Nous avons montre´ que d’apre`s cette me´thode, les
donne´es d’Archeops sont compatibles avec la gaussianite´. Cependant, l’analyse de la contamination
par des re´sidus a` l’aide de la carte a` 353 GHz a` montre´ que cette me´thode demeure significativement
moins sensible que le test de Rayner & Best.
Cette me´thode posse`de l’avantage d’eˆtre tre`s rapide et peut de ce fait traiter un tre`s grand
nombre de pixels. Dans le cadre de Planck, elle permettra une analyse de la totalite´ du ciel a` haute
re´solution. Elle posse`de e´galement l’avantage de pouvoir donner l’e´chelle caracte´ristique des e´carts
a` la gaussianite´ observe´s.
Le lecteur pourra trouver des de´tails comple´mentaire au sein de la publication tire´e de ces travaux,
[Curto et al. 2006].
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Chapitre 7
Spectres de puissance angulaire en
tempe´rature et polarisation de
l’e´mission de la poussie`re
galactique avec Archeops
7.1 Introduction
L’expe´rience satellite Planck (voir 3.3) va mesurer la polarisation du ciel micro-onde dans sa
totalite´. De ces mesures, nous voudrons extraire l’information cosmologique du CMB. Nous avons vu
que cette dernie`re serait fortement masque´e par celles des e´missions d’avant-plan polarise´es comme
l’e´mission synchrotron ou l’e´mission de la poussie`re. Aux fre´quences de Planck HFI et pour les expe´-
riences bolome´triques en ge´ne´ral, ce sera l’e´mission de la poussie`re qui sera le principal contaminant
a` la de´tection de la polarisation du CMB.
L’intensite´ de l’e´mission de la poussie`re Galactique a pu eˆtre de´duite de l’extrapolation des
mesures d’Iras1 et de l’instrument Dirbe2 du satellite Cobe, [Finkbeiner et al. 1999]. Nous nous
re´fe´rerons a` cette carte-patron de l’intensite´ de l’e´mission de la poussie`re sous le nom de ses auteurs,
FDS. Cependant, au moment ou` nous avons re´alise´ l’e´tude que nous allons pre´senter au cours de
ce chapitre, tre`s peu d’informations e´taient disponibles sur la polarisation de la poussie`re a` des
e´chelles plus grandes que la dizaine de minutes d’arc, les plus fondamentales pour l’e´tude de la
polarisation du CMB. Seule l’expe´rience Archeops avait montre´ les premie`res mesures a` grande
e´chelle de la polarisation de la poussie`re du plan galactique [Benoˆıt et al. 2004], en montrant que
cette polarisation y est cohe´rente et peut atteindre un degre´ de polarisation de l’ordre de 10%. Ainsi,
la polarisation de la poussie`re sera un contaminant pre´ponde´rant a` la mesure de la polarisation du
CMB, en particulier a` grande e´chelle angulaire.
L’objectif de ce chapitre sera de pre´senter les travaux que nous avons re´alise´s afin d’ame´liorer nos
connaissances sur la polarisation de l’e´mission diffuse de la poussie`re Galactique, graˆce aux donne´es
des de´tecteurs polarise´s a` 353 GHz de l’expe´rience Archeops, de´crites au chapitre 3.1. Pour cela,
nous calculerons les spectres de puissance angulaire polarise´s en dehors du plan galactique, pour des
valeurs de ` permises par la couverture et la re´solution d’Archeops, 3 < ` < 70.
Nous pre´senterons les re´sultats relatifs a` cette e´tude qui permirent de montrer la premie`re me-
sure de l’e´mission polarise´e diffuse de la poussie`re galactique et qui firent l’objet d’une publication
[Ponthieu et al. 2005]. Nous les comparerons ensuite a` certaines observations et mode`les et nous ten-
terons d’en de´river une estimation de la contamination par l’e´mission de la poussie`re des observations
du CMB de Wmap.
1 Iras fut une te´lescope spatial ayant mesure´ l’e´mission de la Galaxie dans l’infra-rouge a` 12, 25, 60 et 100 µm.
2 Dirbe est un photome`tre infra-rouge ayant ope´re´ dans l’infra-rouge lointain qui e´tait embarque´ a` bord de Cobe.
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7.2 Cartes I, Q et U mesure´es par Archeops a` 353 GHz
Fig. 7.1 – Cartes I (gauche), Q (centre) et U (droite) mesure´es a` 353 GHz par Archeops, en µKRJ
[Ponthieu et al. 2005]. Les cartes sont centre´es sur la longitude galactique l = 120 et sont a` la re´solution HEAL-
Pix de Nside = 32.
Les cartes I, Q et U a` 353 GHz d’Archeops sont re´alise´es de la fac¸on pre´sente´e en 3.1.4. Nous les
pre´sentons en figure 7.1, en unite´ de tempe´rature Rayleigh-Jeans. Nous pouvons voir dans les cartes
Q et U un signal significativement polarise´, dans le plan galactique, tel qu’il fut de´ja` reporte´ dans
[Benoˆıt et al. 2004]. Nous pouvons e´galement voir que ces cartes Q et U sont fortement bruite´es.
En vertu du fait que nous nous inte´ressons a` l’e´mission polarise´e diffuse de la poussie`re a` grande
e´chelle et en raison du niveau de bruit important, nous utiliserons ces cartes a` la re´solution HEALPix
Nside = 32 pour l’estimation des spectres de puissance angulaire, en tempe´rature et en polarisation.
Cette re´solution donne des pixels de ∼ 1.8◦ de coˆte´ et permet une reconstruction the´orique des
spectres de puissance angulaire jusqu’a` ` ∼ 95.
Rappelons qu’en raison des ope´rations re´alise´es au cours du traitement des donne´es a` cette
fre´quence, pre´sente´es en 3.1.4 et qui e´liminent les re´sidus atmosphe´riques et en raison de la loi
d’e´mission de la poussie`re, nous pouvons supposer en premie`re approximation que ces cartes sont
domine´es par l’e´mission de la poussie`re galactique.
7.3 Calcul des spectres de puissance angulaire en tempe´ra-
ture et polarisation
A` partir des cartes I, Q et U des bolome`tres a` 353 GHz d’Archeops, nous voulons trouver un
estimateur non biaise´ des spectres de puissance angulaire. Le point de´licat dans le cas d’Archeops
est celui de sa couverture. En effet, un calcul direct des pseudo-C`, comme nous l’avons pre´sente´
au paragraphe 3.4, puis une correction des effets instrumentaux se re´ve`le difficile dans le cas d’une
couverture complexe comme celles d’Archeops, particulie`rement pour la polarisation. Pour cette
dernie`re, la matrice de me´lange des modes M``′ fait e´galement intervenir des couplages entre E et
B, rendant l’inversion de cette matrice critique (voir annexe B.4).
Pour s’affranchir de ce proble`me, nous avons adapte´ la me´thode SpicePol [Chon et al. 2004].
Cette me´thode s’appuie sur le calcul des fonctions de corre´lation a` deux points dans l’espace re´el
pour passer dans l’espace des harmoniques sphe´riques et calculer les spectres de puissance angulaire
en tempe´rature et polarisation. Pour cela, il nous faudra a` partir du jeu de cartes I, Q et U , calculer
la fonction de corre´lation dans l’espace re´el.
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Fig. 7.2 – Pour le calcul de la fonction de corre´lation entre deux points de la sphe`re, il faut prendre soin de calculer
les parame`tres de Stokes Q et U dans un repe`re commun. Pour cela, on de´finit un vecteur α (rouge), tangent a` la
ge´ode´sique reliant les deux points. Pour chacun des deux points, nous alignons le repe`re de´fini par {ni, eθ, eφ} (vert)
sur le vecteur α.
7.3.1 Fonction de corre´lation dans l’espace re´el
Il est possible de calculer de manie`re directe et non biaise´e, quelque soit la couverture du ciel
conside´re´e, les fonctions de corre´lation a` deux points CII(θ), CQQ(θ), CUU (θ) et CIQ(θ)
3. Pour
de´finir correctement l’estimateur de la corre´lation dans l’espace re´el il faut prendre soin de de´finir
correctement le repe`re d’observation. Le repe`re choisi sera le repe`re qui associe aux directions d’ob-
servation n1 et n2 les parame`tres de Stokes de´finis dans le plan tangent (−eθ, eφ) qui est le meˆme
pour les deux points (voir figure 7.2). Dans ce repe`re, la fonction de corre´lation s’e´crit :
CXX′(θ) =
∑
i,j
wXi w
X′
j XiX
′
jδ(n̂i,nj − θ)∑
i,j
wXi w
X′
j δ(n̂i,nj − θ)
(7.1)
ou` {X,X ′} ∈ {I,Q, U} et les w sont les poids associe´s aux pixels i et j au sein des masques des
cartes X et X ′, la sommation s’effectuant sur tous les pixels i et j observe´s et la fonction de Dirac
δ assurant l’e´cart angulaire.
7.3.2 Passage aux spectres de puissance
A` partir des fonctions de corre´lation a` deux points dans l’espace re´el de´finies en (7.1) a` partir
des cartes I, Q et U nous voulons calculer les spectres de puissance angulaire en tempe´rature et
polarisation.
Les fonctions de corre´lation dans l’espace re´el sont relie´es aux corre´lations entre les observables T ,
E et B, de´finies au paragraphe 2.3.2, dans l’espace des harmoniques sphe´riques. Cette relation ve´rifie
pour deux points dans deux directions n1 et n2 faisant entre elles un angle θ [Zaldarriaga 1998] :
3 E´tant donne´ que la me´thode SpicePol ne permet pas de calculer CTB` et C
EB
` , nous ne nous inte´resserons pas
aux fonctions de corre´lation CIU (θ) et CQU (θ)
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CII(θ) =
∑
`
2`+ 1
4pi
CTT` P`(cos θ)
CQQ(θ) =
∑
`
2`+ 1
4pi
[
CEE` F1,`,2(θ)− CBB` F2,`,2(θ)
]
CUU (θ) =
∑
`
2`+ 1
4pi
[
CBB` F1,`,2(θ)− CEE` F2,`,2(θ)
]
CIQ(θ) = −
∑
`
2`+ 1
4pi
CTE`
√
(`− 2)!
(`+ 2)!
P 2` (cos θ) (7.2)
ou` les Pm` (x) sont les polynoˆmes de Legendre et ou` les fonctions F de´pendent des multipoˆles ` et m
et des polynoˆmes des Legendre. Nous les de´finissons en annexe B.2.
Pour obtenir les spectres de puissance angulaire en fonction des fonctions de corre´lation, nous
avons inverse´ ces e´quations. Pour cela, nous avons utilise´ les proprie´te´s d’orthogonalite´ des fonctions
F :
CTT` = 2pi
∫ 1
−1
CII(θ)P`(cos θ)d cos θ
CEE` = 2pi
∫ 1
−1
[CQQ(θ)− CUU (θ)] · [F1,`,2(θ) + F2,`,2(θ)] d cos θ
CBB` = 2pi
∫ 1
−1
[CQQ(θ) + CUU (θ)] · [F1,`,2(θ)− F2,`,2(θ)] d cos θ
CTE` = 2pi
∫ 1
−1
CIQ(θ)F1,`,0(θ)d cos θ (7.3)
Les fonctions a` inte´grer de´pendent de manie`re complexe des polynoˆmes de Legendre et pos-
se`dent une nature oscillatoire marque´e. Nous avons choisi de re´aliser cette inte´gration a` l’aide d’un
algorithme de Gauss-Legendre [Press et al. 2002], particulie`rement adapte´ a` ce genre de cas et peu
couˆteux en temps de calcul.
Nous nous sommes ensuite attele´s a` montrer que le calcul de ces estimateurs n’introduit pas de
biais en cas de couverture incomple`te du ciel. Pour cela, nous avons ge´ne´re´ des cartes du ciel I,
Q et U a` partir d’un mode`le de spectre de puissance angulaire en loi de puissance pour l’e´mission
polarise´e de la poussie`re [Prunet et al. 1998]. Nous calculons a` partir de ces cartes les fonctions
de corre´lation sur la couverture d’Archeops et nous passons aux spectres de puissance graˆce aux
estimateurs de´crits ci-dessus. La comparaison des spectres de puissance angulaire du mode`le et de
nos estimateurs nous a permis de valider cette me´thode en montrant qu’elle e´tait exempte de biais.
Concre`tement, le spectre de puissance angulaire en tempe´rature CTT` sera calcule´ a` partir de la
me´thode Xspect [Tristram et al. 2005b], utilisant les n · (n − 1)/2 = 15 spectres croise´s que l’on
peut construire a` partir des n = 6 de´tecteurs a` 353 GHz (voir paragraphe 3.1) et aucun auto-spectre.
Les spectres de puissance angulaire faisant intervenir la polarisation seront calcule´s a` l’aide de la
me´thode de´crite ci-dessus.
7.3.3 Correction des effets instrumentaux et calcul des barres d’erreurs
L’incertitude qui entache l’estimation des spectres de puissance angulaire inclut dans le cas
ge´ne´ral la variance due au bruit et aux erreurs syste´matiques ainsi que la variance du signal lui-
meˆme. Dans le cas de l’e´mission galactique, dominante a` 353 GHz, on ne peut pas parler de variance
du signal stricto sensu. En effet, la distribution de la poussie`re dans le ciel et ses proprie´te´s ne
sont pas une re´alisation particulie`re d’un champ gaussien ale´atoire comme c’est le cas pour les
anisotropies du CMB. De ce fait, l’estimation de la variance des spectres de puissance comprendra
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seulement les contribution bruit-bruit et signal-bruit. La contribution signal-signal sera ne´glige´e car
nous supposerons que les cartes sont domine´es par l’e´mission de la poussie`re galactique qui ne posse`de
pas de variance cosmique :
σ2(CXX` ) =
2
(2`+ 1)fsky
(NXX` )
2
σ2(CXX
′
` ) =
1
(2`+ 1)fsky
[
(NXX
′
` )
2 +NXX` C
X′X′
` +N
X′X′
` C
XX
` +N
X′X′
` N
XX
`
]
(7.4)
avec {X 6= X ′} ∈ {T,E,B}, N` repre´sente le spectre de puissance angulaire du bruit instrumental
et des effets syste´matiques et fsky est la fraction du ciel couverte par l’analyse. Ne´anmoins, ceci
ne repre´sente qu’une approximation analytique. Pour les auto-corre´lations, nous pouvons obtenir
l’expression exacte a` partir de la dispersion sur plusieurs simulations (voir paragraphe suivant) et de
ce fait ajuster le parame`tre fsky. En revanche ceci ne sera pas possible pour les corre´lations croise´es,
raison pour laquelle nous avons recours a` cette approximation.
Le bruit instrumental et les effets syste´matiques seront estime´s a` partir de simulations que nous
allons de´crire. Outre l’estimation des barres d’erreur, il faudra soustraire ces contributions directe-
ment aux spectres de puissance angulaire pour les corriger de ces biais.
Le bruit instrumental
Le bruit instrumental sera e´value´ en quatre e´tapes, a` l’instar de ce qui fut fait pour l’estimation
du spectre de puissance en tempe´rature dans [Benoˆıt et al. 2003a].
1) les zones des TOD correspondant au plan galactique sont masque´es et interpole´es par des
fonctions variant lentement.
2) ces TOD sont projete´es sur des cartes qui a` leur tour sont de´-projete´es en TOD afin d’obtenir
un rapport signal sur bruit plus e´leve´.
3) nous soustrayons cette nouvelle TOD de la premie`re afin d’en obtenir une troisie`me, domine´e
par le bruit dont on calcul le spectre de puissance en temps.
4) a` partir de ces spectres de puissance en temps, nous ge´ne´rons des TOD de bruit pour les
six bolome`tres a` 353 GHz que nous projetons sur le ciel de la meˆme manie`re que les donne´es
re´elles afin d’obtenir des cartes de bruit instrumental.
Le spectre de puissance angulaire du bruit, pour chaque de´tecteur, en tempe´rature et en polari-
sation est ensuite calcule´ a` partir de 250 de ces simulations de cartes I, Q et U de bruit, a` l’aide de
la me´thode de´crite en 7.3, sur la couverture Archeops. La variance de ces spectres est e´galement
calcule´e pour les auto-corre´lations.
Le effets syste´matiques
Trois sources d’erreurs syste´matiques principales sont susceptibles d’affecter l’e´valuation des
spectres de puissance angulaire en polarisation :
? le filtrage : un filtre passe-bande est applique´ aux donne´es. Pour rendre compte de l’effet que
cela provoque sur les donne´es, la fonction de transfert du filtrage F` a e´te´ calcule´e a` partir de
re´alisations de champs gaussiens a` partir d’un spectre de puissance plat. La correction apporte´e
par cette fonction de transfert est maximale a` bas ` et atteint 2%. Nous avons e´galement ve´rifie´
que le filtrage n’induit pas de me´lange entre l’intensite´ totale et la polarisation. Pour ceci, nous
avons applique´ le filtre passe-bande a` des simulations de TOD re´alise´es a` partir de la carte-
patron FDS extrapole´e a` 353 GHz. Aucun artefact de polarisation a` un niveau supe´rieur a`
0.1% n’a pu eˆtre mis en e´vidence.
? l’inter-calibration : l’inter-calibration re´alise´e pour les de´tecteurs polarise´s d’Archeops est
de´crite en de´tail dans [Benoˆıt et al. 2004]. Elle me`ne a` une erreur sur les coefficients infe´rieure
a` deux pourcents. Une erreur sur les coefficients de calibration entre les diffe´rents bolome`tres,
en vertu du fait que les parame`tres de Stokes sont estime´s par diffe´rence entre deux d’entre
eux, entraˆıne un me´lange entre intensite´ totale et polarisation. Pour simuler l’effet de cette
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erreur syste´matique, nous avons ge´ne´re´ ale´atoirement des coefficients de calibration dans une
fourchette de 2% autour des coefficients mesure´s. Des spectres de puissance angulaire furent
alors estime´s avec ces nouveaux coefficients, leur barres d’erreur correspondant a` la dispersion
sur 200 simulations. Cette erreur syste´matique sera de l’ordre de 5% des erreurs statistiques.
? l’orientation relative des polariseurs : un e´cart entre la position suppose´e des polariseurs et leur
position re´elle entraˆıne une erreur sur la reconstruction des parame`tres de Stokes de l’ordre de
quelques pourcents dans le cas d’Archeops [Kaplan & Delabrouille 2001]. Nous avons re´alise´
des simulations dans lesquelles l’angle entre position suppose´e et re´elle des polariseurs est tire´e
ale´atoirement. Il en re´sulte une variation syste´matique de l’ordre de 5% des erreurs statistiques.
7.4 Re´sultats
La me´thode que nous avons pre´sente´e nous permet de´sormais d’estimer l’e´mission de la poussie`re
galactique en tempe´rature et en polarisation a` partir des cartes I, Q et U a` 353 GHz de l’expe´rience
Archeops pre´sente´es en 7.2.
7.4.1 Mise en e´vidence d’un signal polarise´ a` grande e´chelle angulaire
Nous avons estime´ les spectres de puissance angulaire pour diffe´rents masques, correspondant a`
diffe´rentes coupures au niveau de la latitude galactique b. Les valeurs de b que nous avons utilise´es
au cours de cette analyse sont |b| > 5, 10 et 20 degre´s. Les spectres de puissance angulaire CTT` ,
CTE` , C
EE
` et C
BB
` estime´s pour les diffe´rentes coupures galactiques sont pre´sente´s en figure 7.3.
Fig. 7.3 – Spectres de puissance angulaire CTT` , clte, C
EE
` et C
BB
` en µK
2
RJ calcule´s a` partir des donne´es a` 353
GHz de l’expe´rience Archeops, pour trois coupures galactiques diffe´rentes, |b| = 5 (rouge), 10 (bleu) et 20 degre´s
(vert).
Le spectre de puissance angulaire en tempe´rature CTT` est compatible avec un signal galactique.
En effet, sa puissance de´croˆıt significativement quand la coupure en |b| augmente. Ce spectre pre´sente
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des oscillations, dont nous de´crirons la nature au paragraphe suivant. En raison du fait que des
observations a` d’autres fre´quences sont disponibles en tempe´rature, nous pourrons comparer ces
re´sultats a` des extrapolations de re´sultats inde´pendants.
Pour le spectre CTE` , nous pouvons voir que pour |b| ≥ 5 nous avons une de´tection a` ∼4σ pour
le premier intervalle en `, 3 ≤ ` ≤ 8, avec (` + 1) · CTE` /2pi = 76 ± 21 µK2RJ et une a` ∼ 2σ pour
|b| ≥ 10 avec (`+ 1) · CTE` /2pi = 24± 13 µK2RJ. Pour |b| ≥ 5, on remarque e´galement une de´tection
a` ∼ 2σ dans l’intervalle 18 ≤ ` ≤ 23, correspondant au pic de la premie`re oscillation que l’on peut
observer dans CTT` . On remarque e´galement que la puissance diminue quand la coupure galactique
augmente.
Pour le spectre CEE` nous pouvons voir une de´tection de l’ordre de 5σ dans le cas d’une coupure
|b| ≥ 5, au niveau de l’intervalle 3 ≤ ` ≤ 8 avec une magnitude (`+1) ·CEE` /2pi = 7.5±1.5 µK2RJ. On
remarque e´galement une de´tection a` ∼ 2σ pour l’intervalle 18 ≤ ` ≤ 23, pour cette meˆme coupure
galactique. Pour les autres intervalles et les autres coupures galactiques, les points de mesure sont
compatibles avec ze´ro. Ne´anmoins, on peut observer que comme pour CTT` et C
TE
` , la puissance
diminue avec l’augmentation de la coupure, ce qui est compatible avec l’e´mission attendue de la
poussie`re galactique.
Enfin, pour le spectre CBB` , quelque soit la coupure galactique, on observe des de´tections pour
les intervalles en ` ve´rifiant ` < 18 puis des mesures compatibles avec ze´ro pour les multipoˆles plus
grands. Nous pouvons voir que la puissance des points a` bas ` ne varie pas avec la coupure galactique.
Malgre´ la pauvrete´ des mode`les de l’e´mission polarise´e de la poussie`re dont nous disposons, il semble
raisonnable de conside´rer une polarisation de´croissante quand la coupure galactique augmente, tant
pour CEE` que pour C
BB
` . De ce fait, il paraˆıt fort probable que le signal mis en e´vidence a` grande
e´chelle dans le spectre CBB` ait une origine diffe´rente.
Ainsi, cette e´tude des donne´es des de´tecteurs d’Archeops a` 353 GHz met en e´vidence pour la
premie`re fois l’e´mission diffuse polarise´e de la poussie`re galactique et non de nuages locaux dans le
plan galactique, comme cela avait e´te´ fait jusqu’alors.
7.4.2 Comparaison a` des mode`les simples et aux donne´es en intensite´
Nous allons comparer ces re´sultats a` des mode`les simples de l’e´mission de la poussie`re galactique,
afin de pouvoir confirmer et quantifier nos conclusions. Nous re´aliserons ces comparaisons en trois
e´tapes. Premie`rement, nous comparerons le spectre CTT` que nous avons calcule´ a` celui de´rivant
d’un mode`le d’e´mission galactique en loi de cose´cante ainsi qu’au mode`le FDS. Deuxie`mement, nous
comparerons le spectre CTE` a` la corre´lation entre le mode`le FDS pour la tempe´rature et les cartes
Q et U d’Archeops utilise´es pour cette analyse. Enfin, nous comparerons les quatre spectres que
nous avons pre´sente´ au paragraphe pre´ce´dent a` un mode`le physique simplifie´ de l’e´mission polarise´e
de la Galaxie.
E´mission galactique en loi de cose´cante
En raison de la forme de la Galaxie, l’intensite´ observe´e re´sultant de l’inte´gration le long de la
ligne de vise´e, s’accroˆıt quand la latitude galactique de´croˆıt. Ceci est bien approxime´ par une loi en
cose´cante du type I(b) ∝ 1/ sin(b). Si une contribution de ce type est soustraite du spectre de puis-
sance CTT` de la poussie`re, un re´sidu de poussie`re diffuse en C` ∝ `−3 subsiste [Gautier et al. 1992,
Wright 1998].
Pour estimer l’importance de cette loi en cose´cante au sein de nos donne´es, nous avons simule´
analytiquement une telle e´mission avec une amplitude comparable a` celle de la carte-patron FDS
extrapole´e a` 353 GHz. La carte de l’intensite´ de l’e´mission de la poussie`re FDS que nous utiliserons
au long de cette analyse est celle base´e sur les donne´es Iras a` 100 µm et extrapole´e a` 353 GHz
(mode`le nume´ro 7 de [Finkbeiner et al. 1999]).
Nous pre´sentons en figure 7.4, les spectres de puissance angulaire CTT` obtenus a` partir de la
carte I d’Archeops a` 353 GHz, de notre simulation de la Galaxie en loi de cose´cante et de la carte-
patron FDS [Finkbeiner et al. 1999] extrapole´e a` 353 GHz, calcule´s a` l’aide de la me´thode Xspect
pour diffe´rentes coupures galactiques. Nous pouvons y voir qu’il y a un accord qualitatif fort dans
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Fig. 7.4 – Spectres de puissance angulaire CTT` en µK
2
RJ pour les donne´es Archeops a` 353 GHz (gauche), la
simulation d’e´mission de la Galaxie en loi de cose´cante (centre) et la carte-patron FDS [Finkbeiner et al. 1999] (droite),
calcule´s a` l’aide de Xspect [Tristram et al. 2005b] pour cinq diffe´rentes coupures galactiques.
la nature oscillatoire du spectre pour les faibles coupures galactiques dans les trois cas. Ceci sugge`re
que la loi en cose´cante domine l’e´mission diffuse de la poussie`re en intensite´ aux grandes e´chelles
angulaires, au sein des donne´es Archeops.
Corre´lation Archeops-FDS
Pour ve´rifier la nature de l’e´mission polarise´e mesure´e, il est inte´ressant de corre´ler la polarisation
vue par Archeops a` 353 GHz aux donne´es existantes pour l’e´mission de la poussie`re en tempe´rature.
Pour cela, nous avons calcule´ la corre´lation croise´e CTE` entre la carte-patron I du mode`le nume´ro
7 FDS [Finkbeiner et al. 1999] extrapole´e a` 353 GHz et les cartes Q et U mesure´es par Archeops
a` 353 GHz. Ce spectre est compare´ au spectre CTE` calcule´ a` partir des seules cartes I, Q et U
d’Archeops.
Fig. 7.5 – Spectre de puissance angulaire CTE` en µK
2
RJ pour une coupure galactique |b| ≥ 5 a` partir des seules
cartes I et Q des donne´es Archeops a` 353 GHz (cercles rouges) et de la corre´lation croise´e de la carte-patron I FDS
[Finkbeiner et al. 1999] extrapole´e a` 353 GHz et de la polarisation Q Archeops (diamants bleus), sur la meˆme re´gion
du ciel.
La figure 7.5 montre que ces deux spectres sont compatibles entre eux aux barres d’erreur pre`s.
Ceci confirme le re´sultat que nous avions donne´ en 7.4.1, selon lequel la puissance observe´e a` bas `
dans le spectre CTE` d’Archeops est due a` l’e´mission diffuse de la poussie`re polarise´e et n’est pas
un artefact. De plus, la carte FDS ayant un bruit de´corre´le´ du bruit d’Archeops, nous pouvons
penser que la corre´lation du bruit entre les cartes I, Q et U d’Archeops n’introduit pas de biais et
que le signal observe´ n’est pas le fruit du hasard.
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Comparaison a` un mode`le physique simple de l’e´mission polarise´e de la poussie`re ga-
lactique
Les parame`tres de Stokes que nous observons dans une direction donne´e sont le re´sultat de
l’inte´gration le long de la ligne de vise´e des parame`tres de Stokes locaux. Ceux-ci de´pendent de
l’orientation des grains de poussie`re, a` leur tour de´pendant de l’orientation du champ magne´-
tique galactique4. Des travaux ante´rieurs montrent que l’orientation des grains de poussie`re est
compatible avec un champ magne´tique galactique oriente´ le long des bras-spiraux de la Galaxie
[Fosalba et al. 2002, Benoˆıt et al. 2004]. Cependant, tous ces travaux relatent des observations a`
basse latitude galactique (|b| ≤ 10) et les extrapolations a` hautes latitudes restent incertaines a`
cause du manque de donne´es. Nous utiliserons ici un mode`le d’extrapolation aux hautes latitudes
des proprie´te´s de la polarisation de l’e´mission diffuse de la poussie`re, que nous comparerons aux
donne´es d’Archeops.
Notre mode`le s’appuie sur l’approximation selon laquelle la plus grande partie de l’e´mission de
la poussie`re que nous observons est e´mise dans notre proche voisinage. En effet, si nous supposons
que le disque galactique posse`de une e´paisseur de 200 pc, une ligne de vise´e a` une latitude b = 5
quitte le disque apre`s l’avoir parcouru sur une distance de ∼ 1.1 kpc. Cette distance est tre`s petite
devant la taille du bras-spiral local et de ce fait nous supposerons le champ magne´tique a` grande
e´chelle constant, aligne´ avec le bras-spiral, pour une portion du ciel donne´e. Nous supposerons que les
grains de poussie`re sont aligne´s perpendiculairement a` la direction du champ. A` partir des re´sultats
de [Benoˆıt et al. 2004], nous conside´rerons pour ce mode`le 3 degre´s de polarisation Πd = 5, 10 et
15%.
Pour notre mode`le simple, nous avons simule´ des cartes du ciel en polarisation a` partir desquelles
nous avons estime´ les spectres de puissance angulaire a` l’aide de la meˆme me´thode que pour les
donne´es. Nous les comparons aux spectres calcule´s pour les donne´es Archeops en figure 7.6.
Fig. 7.6 – Spectres de puissance angulaire CTE` (gauche), C
EE
` (centre) et C
BB
` (droite), en µK
2
RJ, calcule´s a` partir
des donne´es a` 353 GHz de l’expe´rience Archeops (points noirs), pour une coupure |b| ≥ 5. Nous leur comparons les
spectres calcule´s a` l’aide de notre mode`le d’e´mission galactique simplifie´ (voir texte ci-dessus), pour diffe´rents degre´s
de polarisation de la poussie`re, 5 (bleu), 10 (rouge) et 15% (vert).
Nous pouvons voir que sans pour autant donner une description de´taille´e des spectres de puis-
sance angulaire observe´s par Archeops, a` partir de notre mode`le simple, nous arrivons a` en re-
produire l’amplitude ge´ne´rale et la forme a` grande e´chelle angulaire. Ceci est tre`s encourageant au
vu de la simplicite´ du mode`le et nous conforte dans la compre´hension ge´ne´rale de l’e´mission pola-
rise´e de la poussie`re galactique. De plus, qualitativement, ces re´sultats viennent confirmer ceux de
[Benoˆıt et al. 2004] en ce qui concerne le degre´ de polarisation de l’e´mission de la poussie`re, aux
alentours de 10%.
4 La mode´lisation des e´missions polarise´es de la Galaxie a constitue´ une partie de cette the`se, pre´sente´e en chapitre
10. Le lecteur pourra y trouver de plus amples de´tails sur la physique de l’e´mission polarise´e de la poussie`re. Ne´anmoins,
ces travaux sont poste´rieurs aux travaux pre´sente´s au sein de ce chapitre et de ce fait, les mode`le que nous y produisions,
plus physiques que celui pre´sente´ ici, n’avaient pas encore vu le jour. Nous re´pe´tons la comparaison pre´sente´e ici avec
les mode`les plus complexes au chapitre 10.
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7.4.3 Contamination des estime´es du CMB par la poussie`re
Nous allons pour finir essayer d’estimer les re´sidus de poussie`re galactique aux fre´quences d’e´tude
du CMB. En effet, les travaux que nous pre´sentons au cours de ce chapitre ont e´te´ entrepris entre
la publication des donne´es Wmap relatives a` 1 et 3 ans de donne´es. Au sein des donne´es Wmap
correspondant a` un an de vol, le spectre CTE` publie´ pre´sentait une forte de´tection a` tre`s bas `
[Kogut et al. 2003], pouvant eˆtre explique´e soit par une phase de re´ionisation pre´coce, explication
privile´gie´e par l’e´quipe Wmap, soit par un re´sidu galactique au sein des donne´es. E´tant donne´ que
les bandes de fre´quence de Wmap (voir 3.2) sont peu sensibles a` l’e´mission de la poussie`re, rendant
l’estimation de sa contribution difficile au sein des donne´es, nous avons voulu nous aider des donne´es
d’Archeops pour re´pondre a` cette question.
Afin d’e´tudier la contamination par l’e´mission de la poussie`re des donne´es CMB, il va falloir
extrapoler les donne´es Archeops a` 353 GHz aux fre´quences plus basses, de l’ordre de plusieurs
dizaines jusqu’a` la centaine de GHz. Notons que pour effectuer cette extrapolation nous nous baserons
sur le fait que l’e´mission de la poussie`re que nous mesurons a` 353 GHz est due aux grands grains
de poussie`re, responsables de l’e´mission thermique et non a` l’e´mission “anormale” que nous avons
mentionne´e en 2.7. En effet, l’e´mission “anormale” ne devrait pas contribuer significativement a` 353
GHz et de plus elle ne devrait pas eˆtre significativement polarise´e [Lazarian & Prunet 2000].
Aux hautes fre´quences (&300 GHz), l’e´mission thermique de la poussie`re est tre`s bien de´crite par
un corps gris a` Td '17.5 K ayant une loi d’e´mission en Iν ∝ ναdBν(Td) [Boulanger et al. 1996]. Aux
fre´quences plus basses, celles qui nous inte´ressent (de ∼100 a` ∼300 GHz), le spectre e´lectromagne´-
tique est moins bien contraint en raison du faible nombre de mesures. Pour interpoler l’indice spectral
de la loi d’e´mission a` ces fre´quences nous utiliserons les donne´es Firas pour estimer l’intensite´ de
l’e´mission a` 353 GHz et celles de Wmap a` 94 GHz. Pour estimer ces intensite´s nous emploierons la
me´thode de´crite dans [Lagache 2003] au sein de la re´gion observe´e par Archeops. Nous obtenons
ainsi la valeur de I(353)/I(94) = 134 qui correspond a` un indice spectral αd de 1.7, que nous utilise-
rons par la suite pour notre extrapolation entre ces deux fre´quences. Cette valeur co¨ıncide avec celle
estime´e par [Finkbeiner et al. 1999] et discute´e au sein de [Finkbeiner 2004]. En utilisant cet indice
spectral nous trouvons des valeurs a` grande e´chelle pour 3 ≤ ` ≤ 8 de (`+ 1) · CTE` /2pi = 1.7± 0.5
µK2CMB pour |b| ≥ 5 et 0.5 ± 0.3 µK2CMB pour |b| ≥ 10, a` 100 GHz. Ceci sugge`re que l’e´mission
polarise´e de la poussie`re peut eˆtre un contaminant de premier plan a` la de´tection de la polarisation
du CMB, a fortiori si celle-ci est mesure´e pour des latitudes galactiques incluant |b| < 10. Notons
cependant que ces mesures ont e´te´ re´alise´es sur 20% du ciel seulement et qu’en vertu des proprie´te´s
statistiques complexes de l’e´mission de la poussie`re, comme la non-stationnarite´, il faut garder une
certaine prudence quant aux implications de ces chiffres.
L’extrapolation des donne´es Archeops a` 353 GHz aux fre´quences de l’expe´rience Wmap, afin
de re´aliser la comparaison des spectres CTE` demeure de´licate. En effet, pour que celle-ci soit faite
de manie`re pre´cise il faudrait connaˆıtre exactement les me´thodes de se´paration de composantes
(voir chapitre 8), la ponde´ration applique´e aux diffe´rentes fre´quences ainsi que la forme du lobe des
instruments que l’e´quipe de l’expe´rience Wmap a utilise´, ce qui n’est pas le cas. L’ide´e ici n’est donc
pas de donner une comparaison de pre´cision de ces donne´es mais d’illustrer l’avantage de l’apport
de l’information a` plus haute fre´quence comme celle donne´e par Archeops.
Nous avons donc extrapole´ nos re´sultats aux 5 fre´quences de Wmap en supposant une e´missivite´
constante d’indice 1.7, en KRJ. Nous utilisons une ponde´ration homoge`ne des 5 fre´quences et nous
n’utilisons dans l’estimation des spectres de puissance angulaire que les zones du ciel correspondant a`
l’intersection de la couverture Archeops et du masque Kp2 de Wmap (voir 3.2.3). Les re´sultats sont
ensuite compare´s aux donne´es correspondant a` une anne´e d’observation de Wmap [Kogut et al. 2003]
sur la meˆme portion du ciel. Le re´sultat de cette extrapolation est pre´sente´ en figure 7.7.
Nous pouvons voir qu’aux e´chelles angulaires correspondant a` 3 ≤ ` ≤ 8 nous trouvons, a` partir
de l’extrapolation des donne´es d’Archeops (`+1)·CTE` /2pi = 0.17±0.06 µK2CMB, ce qui correspond
a` un facteur ∼ 10 plus petit que pour les donne´es Wmap ainsi que pour l’extrapolation faite a` 100
GHz.
Nous pouvons voir qu’avec un ordre de grandeur de diffe´rence, meˆme si nos approximations
sont fortes et nos connaissances du traitement des donne´es Wmap faibles, nous pouvons penser que
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Fig. 7.7 – Spectre de puissance angulaire CTE` en µK
2
RJ mesure´ par Archeops a` 353 GHz et extrapole´ aux fre´quences
de Wmap(rouge), calcule´ sur l’intersection entre la couverture Archeops et le masque Kp2 de Wmap. L’extrapolation
a e´te´ re´alise´e de la manie`re de´crite dans le texte ci-dessus. Les donne´es Wmap (correspondant a` un an de donne´es
[Kogut et al. 2003]), calcule´es de la meˆme fac¸on lui sont compare´es (noir).
l’exce`s de puissance observe´ par Wmap pour 3 ≤ ` ≤ 8 dans le spectre CTE` du CMB n’est pas duˆ
entie`rement a` un re´sidu de l’e´mission de la poussie`re. La publication des donne´es relatives a` trois
ans d’observation [Page et al. 2006], graˆce a` un niveau de bruit plus faible permettant une meilleure
estimation de la polarisation et des re´sidus galactiques polarise´s (notamment l’e´mission synchrotron),
a leve´ cette ambigu¨ıte´ en donnant une mesure a` bas ` de l’ordre de (`+ 1) ·CTE` /2pi ' 0.67 µK2CMB,
ce qui implique une re´ionisation plus tardive.
Enfin, nous avons extrapole´ a` 100 GHz les limites supe´rieures que nous avons obtenues sur les
spectres CEE` et C
BB
` pour une coupure |b| ≥ 5. Nous trouvons une valeur de 0.2 µK2CMB. Les
estimations les plus optimistes de la puissance du spectre CBB` d’origine cosmologique a` grande
e´chelle, en conside´rant une re´ionisation substantielle, ame`nent a` une puissance a` ` = 5 de ∼10−3
µK2CMB. Ceci montre que la de´tection d’un tel signal polarise´ devra ne´cessairement passer par une
soustraction efficace de l’e´mission polarise´e de la poussie`re, meˆme a` 100 GHz.
7.5 Conclusions
A` partir des donne´es polarise´es mesure´es par l’expe´rience Archeops a` 353 GHz et en vertu de
la me´thode d’estimation des spectres de puissance angulaire polarise´s que nous avons de´veloppe´e,
nous avons montre´ la premie`re mesure de l’e´mission diffuse polarise´e de la poussie`re galactique sur
environ 20% du ciel. Nous avons obtenu des de´tections dans les spectres de puissance angulaire CTE`
et CEE` , pour des coupures galactiques |b| ≥ 5, a` grande e´chelle angulaire (3 ≤ ` ≤ 8), compatibles
avec un signal galactique.
Nous avons compare´ ces re´sultats avec un mode`le en loi de cose´cante de´crivant l’intensite´ de
l’e´mission de la poussie`re, trouvant un tre`s bon accord avec l’intensite´ mesure´e par Archeops, mon-
trant que ce type de loi d’e´mission domine le rayonnement. Nous avons ensuite compare´ la corre´lation
entre la carte-patron de l’intensite´ de l’e´mission de la poussie`re donne´e par [Finkbeiner et al. 1999]
et la polarisation vue par Archeops d’une part et le spectre de puissance angulaire CTE` mesure´
par Archeops uniquement, d’autre part. Nous avons la` encore montre´ une tre`s bonne ade´quation.
Le haut degre´ de polarisation mesure´ par [Benoˆıt et al. 2004] dans le plan galactique ajoute´ a` un
mode`le simple de l’e´mission de la poussie`re dans la Galaxie nous a e´galement permis de montrer un
accord qualitatif encourageant avec les donne´es d’Archeops.
Enfin, nous avons extrapole´ les mesures d’Archeops a` 353 GHz a` plus basses fre´quences afin
de pouvoir quantifier la contamination en polarisation par la poussie`re galactique des expe´riences
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observant le CMB, comme Wmap. Cette e´tude nous a permis de montrer que bien que l’e´mission
polarise´e de la poussie`re sera un avant-plan de premier ordre pour la de´tection de la polarisation
du CMB, sa puissance ne suffisait sans doute pas a` expliquer l’exce`s de puissance mesure´ dans le
spectre CTE` de Wmap apre`s un an d’observation du ciel [Kogut et al. 2003].
Toutes ces comparaisons confirment la de´tection de l’e´mission diffuse polarise´e de la poussie`re ga-
lactique a` 353 GHz et nous indiquent que cet avant-plan a` la de´tection du CMB sera un contaminant
majeur en polarisation, meˆme a` des fre´quences de l’ordre de 100 GHz.
Bien que ces mesures constituent une premie`re, un grand nombre d’incertitudes les entachent.
En effet, seul 20% du ciel a e´te´ observe´ par Archeops et en raison des proprie´te´s statistiques
complexes de la distribution de poussie`re, l’extrapolation a` tout le ciel demeure hasardeuse. De
plus, l’extrapolation en fre´quence souffre de l’incertitude attache´e a` son indice spectral. Pour les
expe´riences a` venir ayant les capacite´s the´oriques a` mesurer l’information cosmologique contenue
dans la polarisation du CMB, comme Planck, il faudra ame´liorer nos connaissances sur l’e´mission
diffuse polarise´e de la poussie`re afin de pouvoir la soustraire proprement. Pour cela, au cours de cette
the`se, nous avons aborde´ le proble`me sous deux angles diffe´rents. D’une part, nous avons re´alise´ une
me´thode de se´paration des diffe´rentes composantes physiques du ciel micro-onde en tempe´rature et
polarisation que nous pre´senterons au chapitre 9. D’autre part, nous avons mode´lise´ les e´missions
galactiques polarise´es a` partir des proprie´te´s physiques qui les caracte´risent afin d’obtenir des cartes-
patron, utilisables pour le traitement des donne´es de type CMB. Ces travaux seront pre´sente´s au
chapitre 10.
Nous rappelons que ces travaux ont fait l’objet d’une publication ou` le lecteur pourra trouver
des informations comple´mentaires a` ce qui est pre´sente´ ici [Ponthieu et al. 2005].
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Chapitre 8
Me´thodes de se´paration de
composantes applique´es aux
observations du CMB
Apre`s traitement des donne´es ordonne´es en temps et obtention de cartes du ciel pour chacun des
de´tecteurs d’une expe´rience, il faut s’atteler a` se´parer les diffe´rentes composantes, comme le CMB,
les diffe´rentes composantes astrophysiques diffuses (e´mission thermique de la poussie`re, e´mission
synchrotron, rayonnement de freinage, e´mission “anormale” de la poussie`re), les sources ponctuelles
galactiques et extra-galactiques ou encore le bruit instrumental. Cette se´paration peut-eˆtre re´alise´e
de diffe´rentes manie`res, dans l’espace re´el ou dans l’espace des harmoniques sphe´riques, par ce que
l’on appelle les me´thodes de se´paration de composantes.
Nous donnerons dans un premier temps une introduction aux principes ge´ne´raux de la se´para-
tion de composantes. Nous pre´senterons ensuite de manie`re non-exhaustive les diffe´rentes me´thodes
utilise´es au sein de la communaute´ CMB pour se´parer les composantes. Nous traiterons les me´-
thodes de´veloppe´es pour les composantes diffuses, qui font l’objet d’une grande partie de cette the`se.
D’autres me´thodes plus adapte´es aux composantes localise´es spatialement existent mais ne seront
pas traite´es ici.
Nous commencerons par pre´senter le mode`le des observations, qui nous servira de langage com-
mun a` chacune de ces me´thodes. Nous discuterons des diffe´rentes approches, de leurs particularite´s,
de leurs avantages et de leurs inconve´nients.
La plupart des me´thodes que nous pre´senterons ont e´te´ utilise´es uniquement sur des observations
en tempe´rature et non en polarisation.
8.1 Mode`le des observations
Les observations en tempe´rature d’un instrument multi-fre´quences peuvent eˆtre mode´lise´es par
une combinaison line´aire de composantes physiques multiples. C’est le mode`le MD-MC (Multi-
Detectors Multi-Components). En supposant nc composantes physiques et nν de´tecteurs a` des fre´-
quences ν, les observations peuvent eˆtre de´crites dans l’espace re´el :
yν(r) =
nc∑
c=1
Acν · sc(r) + nν(r) (8.1)
ou` yν(r) est la carte du ciel mesure´e par le de´tecteur a` la fre´quence ν, pour chaque position r sur
le ciel, sc(r) est la carte de la composante c et nν(r) est la carte de bruit a` la fre´quence ν. A
c
ν
est la matrice de me´lange, qui rend compte du spectre e´lectromagne´tique de la composante c, a` la
fre´quence ν.
Les effets de lobe, de couverture incomple`te du ciel, de filtrage et de pixelisation ne sont pas
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expose´s ici par souci de clarte´. Cependant, le traitement de ces effets sera similaire a` ce qui est
pre´sente´ en 3.4. En premie`re approximation si la couverture du ciel est comple`te et la re´solution
infinie, cette e´quation est valable.
Ne´anmoins, le traitement de ces effets est plus aise´ dans l’espace des harmoniques sphe´riques, ou`
les convolutions deviennent des multiplications. De plus, le passage dans l’espace des harmoniques
sphe´riques re´duira le nombre de modes inde´pendants. Ainsi, nous allons projeter l’e´quation (8.1)
dans l’espace des harmoniques sphe´riques, pour chacun des modes {`,m} :
yν`m =
nc∑
c=1
Aνc · sc`m + nν`m (8.2)
Notons que cette e´quation peut-eˆtre e´crite inde´pendament pour chacun des modes {`,m}. Final-
lement, nous avons en notation matricielle pour chaque mode {`,m} :
y = A · s + n (8.3)
ou` les vecteurs y et n sont de taille nν , s de taille nc et la matrice A de taille nν × nc, pour
chaque mode {`,m}.
Re´soudre cette e´quation pour chacun des modes {`,m} se´pare´ment est un proble`me ayant peu
de parame`tres. Ne´anmoins, la pre´sence du terme de bruit ne permet pas une inversion directe. Il
va donc falloir utiliser une me´thode statistique dans laquelle l’inversion est re´gularise´e. Ceci nous
conduit naturellement a` conside´rer une approche bayesienne.
8.2 L’approche baye´sienne
Conside´rons une hypothe`se H et des donne´es D. Le the´ore`me de Bayes permet d’e´noncer des
probabilite´s conditionelles :
P (H|D) = P (H) · P (D|H)
P (D)
(8.4)
ou` P (H) est la probabilite´ a priori de l’hypothe`se. Elle est “ante´rieure” au sens qu’elle pre´ce`de toute
information sur les donne´es. On l’appelle e´galement probabilite´ marginale. P (H|D) est la probabilite´
a posteriori de H sachant D. Elle est “poste´rieure” dans le sens ou` elle de´pend directement de D.
P (D|H), pour D connues est la fonction de vraisemblance de l’hypothe`se H. P (D), enfin, est la
probabilite´ des donne´es, que nous de´nommons usuellement l’e´vidence.
Le but de l’approche baye´sienne est de maximiser la probabilite´ conditionnelle P (H|D), c’est a`
dire trouver l’hypothe`se la plus probable en se servant de l’information contenue dans les donne´es.
Le terme P (H), l’a priori, traduit le biais duˆ au fait que nous ne supposerons jamais au de´part
toutes les hypothe`ses comme e´quiprobables. La vraisemblance P (D|H) est la validation des donne´es
par l’hypothe`se. Dans le cas de notre mode`le des observations, les donne´es D seront le vecteur y de
taille nν et l’hypothe`se H, le vecteur des composantes physiques s, de taille nc. Il faut donc chercher
l’estimateur sˆ qui maximise la probabilite´ a posteriori P (s|y). L’e´vidence du the´ore`me de Bayes est
une constante et la quantite´ que nous allons devoir maximiser par rapport a` s est :
P (s|y) ∝ P (s) · P (y|s) (8.5)
ou` P (s) est l’a priori et P (y|s) est la vraisemblance.
8.3 Se´paration non-aveugle (A et n connues)
8.3.1 Le maximum de vraisemblance et l’approche de χ2
Conside´rons tout d’abord la forme de la vraisemblance P (y|s). Nous supposerons que le bruit
dans les observations est une variable ale´atoire de statistique gaussienne. Cette hypothe`se est justifie´e
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par le fait que le bruit des de´tecteurs est un bruit de photons, qui suit une distribution de Poisson
et que le nombre de ces photons est extreˆmement grand. Ainsi, pour chacun des modes de Fourier
nous pouvons associer a` chacun des vecteurs de bruit n de taille nν une distribution gaussienne
a` nν variables. En faisant l’hypothe`se que l’espe´rance du bruit est nulle a` chacune des fre´quences
d’observation, la vraisemblance s’e´crit :
P (y|s) ∝ exp
(
−1
2
n† ·N−1 · n
)
∝ exp
(
−1
2
(y −A · s)† ·N−1 · (y −A · s)
)
(8.6)
ou` † repre´sente le conjugue´ hermitien et ou` nous avons utilise´ (8.3). La matrice N est la matrice de
covariance du bruit, de taille nν × nν . Pour chacun des modes {`,m}, cette matrice s’ecrit :
Nνν′ = 〈nν`m · nν
′?
`m 〉 (8.7)
Notons que si le bruit n’est pas corre´le´ entre les diffe´rents canaux, les e´le´ments non-diagonaux de la
matrice N seront e´gaux a` ze´ro.
Le terme pre´sent dans l’exponentielle de l’e´quation (8.6) n’est autre qu’une statistique de χ2. Si
nous supposons que pour un jeu d’observations donne´, les donne´es y, la matrice de me´lange A et le
bruit n sont connus, la fonction χ2 de´pendra uniquement de s :
χ2(s) = (y −A · s)† ·N−1 · (y −A · s) (8.8)
et la vraisemblance s’e´crit :
P (y|s) ∝ exp
(
−χ
2(s)
2
)
(8.9)
8.3.2 L’a priori gaussien et la solution de Wiener
Apre`s avoir calcule´ l’expression de la vraisemblance, nous allons nous atteler a` de´terminer la
forme de l’a priori P (s). Nous supposerons ici que le terme relatif a` chacune des nc composantes
physiques est e´galement de´crit par un champ stationnaire de statistique gaussienne. C’est ce que nous
appelerons l’a priori gaussien. Cependant, certaines composantes comme les composantes d’e´missions
diffuses galactiques ne re´pondent pas a` une telle statistique ce qui constituera une limitation de notre
mode`le dont nous discuterons par la suite. Ainsi, sous cette hypothe`se, a` l’instar de ce que nous avons
vu pour le bruit, le terme des composantes physiques est de´crit par une gaussienne a` nc variables
caracte´rise´e par sa matrice de covariance. Pour chacun des modes {`,m}, l’a priori prend donc la
forme :
P (s) ∝ exp
(
−1
2
s† · S−1 · s
)
(8.10)
ou` la matrice de covariance des composantes physiques sera de´crite par :
Scc′ = 〈sc`m · sc
′?
`m〉 (8.11)
Dans S, les termes diagonaux seront les auto-spectres de puissance angulaire associe´s a` chaque
composante tandis que les termes non-diagonaux repre´senteront les spectres croise´s entre diffe´rentes
composantes.
Nous pouvons donc de´sormais exprimer la probabilite´ a posteriori P (s|y) graˆce au the´ore`me de
Bayes et aux expressions de la vraisemblance (8.6) et de l’a priori (8.10) :
P (s|y) ∝ P (s) · P (y|s)
∝ exp
(
−1
2
(y −A · s)† ·N−1 · (y −A · s)− 1
2
s† · S−1 · s
)
(8.12)
109
Partie IV Se´paration de composantes applique´e a` Planck
Nous pouvons de´river de cette expression une estime´e des composantes physiques, sˆ, en maxi-
misant la probabilite´ conditionelle, c’est a` dire en trouvant le point ou` la de´rive´ par rapport a` s
s’annule. Ceci nous donne [Tegmark & Efstathiou 1996] :
sˆ =
(
A†N−1A+ S−1
)−1
A†N−1 · y ≡W · y (8.13)
ou` W est la matrice de Wiener. Ainsi nous voyons qu’en utilisant le the´ore`me de Bayes et un a
priori gaussien, nous retrouvons le filtre de Wiener standard. Il s’agit d’un filtre line´aire et optimal
qui est habituellement choisi de manie`re a` minimiser les variances des erreurs de reconstruction.
Ne´anmoins, l’a priori gaussien, bien que probablement justifie´ pour la composante de CMB est
errone´ pour les composantes astrophysiques diffuses ainsi que pour les e´missions ponctuelles, comme
l’effet SZ notamment. L’hypothe`se de la stationnarite´ et de la gaussianite´ des composantes physiques
revient a` conside´rer qu’elles sont exhaustivement de´crites par leurs spectres de puissance angulaire
et de ce fait, l’utilisation du filtre de Wiener est sous-optimale dans ce cas (la non-gaussianite´ ou
la non-stationnarite´ seront des informations supple´mentaires dont il faudra tenir compte). De plus,
cette solution suppose connues la matrice de me´lange et les spectres de bruit, or ceci ne sera pas
directement le cas dans des expe´riences de type CMB. Malgre´ cela, cette me´thode a l’avantage de
fournir une solution line´aire, inde´pendament pour chacun des modes {`,m} et est tre`s peu couˆteuse
en temps de calcul. Elle sera le plus souvent utilise´e pour reconstruire des cartes du ciel pour chacune
des composantes une fois que la matrice de me´lange et les spectres de bruit auront e´te´ estime´s par
des me´thodes inde´pendantes. Le filtrage de Wiener a e´te´ utilise´ avec succe`s sur des simulations de
type Planck dans [Tegmark & Efstathiou 1996] et [Bouchet et al. 1999].
8.3.3 L’a priori entropique et la me´thode MEM
Nous avons vu que l’a priori gaussien ne permet pas de rendre compte directement de la non-
gaussianite´ ou de la non-stationnarite´ des composantes. Cependant, de nombreuses composantes
devraient avoir une distribution tre`s e´loigne´e de la gaussianite´. Pour tenir compte de cette proprie´te´,
il va falloir modifier l’a priori P (s). De manie`re ide´ale, nous pourrions mesurer empiriquement la dis-
tribution de probabilite´ pour chacune des composantes non-gaussiennes afin d’en tenir compte dans
l’a priori, a` partir de plusieurs re´alisations inde´pendantes, mais cela n’est pas re´alisable en pratique.
L’a priori entropique peut alors eˆtre utilise´. Nous suivrons ici la notation de [Hobson et al. 1998].
Conside´rons un vecteur d’images h ayant nc composantes relie´es a` s de la manie`re suivante :
s = L · h (8.14)
ou` L sera une matrice re´elle triangulaire infe´rieure de dimensions nc×nc obtenue par la de´composition
de Cholesky de la matrice de covariance des composantes (S = LLT ). Ainsi, les composantes de h
seront de´corre´le´es de manie`re a` satisfaire :
〈s · s†〉 = 〈Lh · h†LT 〉 = L〈h · h†〉LT = LLT = S (8.15)
En utilisant des conside´rations relatives a` l’invariance par changement de coordonne´es et a` l’inde´-
pendance du syste`me, on peut-montrer que la probabilite´ a priori de h prend la forme [Skilling 1989] :
P (h) ∝ exp [αS(h,mu,mv)] (8.16)
ou` la constante α est appele´e parame`tre de re´gulation. Le vecteur m est un vecteur vers lequel
h tend en l’absence de donne´es. Ce vecteur est de´compose´ en deux parties positives mu et mv
telles que m = mu −mv, de sorte que m puisse prendre des valeurs positives ou negatives, comme
les mesures d’anisotropies. La fonction S(h,mu,mv) mesure l’entropie croise´e de h et m. Dans
le cas ou` h est re´elle, nous effectuerons la sommation sur tous les modes {`,m} et elle s’e´crira
[Gull & Skilling et al. 1990, Maisinger et al. 1997] :
S(h,mu,mv) =
∑
`m
{
ψ`m −mu`m −mv`m − h`mln
[ψ`m + h`m
2mu`m
]}
(8.17)
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ou` ψ`m ≡ [h2`m + 4mu`mmv`m]1/2.
La solution accompagnant l’a priori entropique s’appelle me´thode de maximum d’entropie (MEM,
Maximum Entropy Method). Cette solution est obtenue en maximisant la probabilite´ a posteriori
P (s|y), en utilisant (8.5), (8.9) et (8.16) :
P (s|y) ∝ P (s) · P (y|s)
∝ exp [− χ2(h) + αS(h,mu,mv)] (8.18)
ou` le χ2(s) devient χ2(h) en utilisant (8.14) dans (8.8) et :
χ2(h) = (y −A · Lh)† ·N−1 · (y −A · Lh) (8.19)
Contrairement au cas de l’a priori gaussien, la maximisation de l’expression (8.18) ne posse`de
pas de solution analytique permettant un calcul direct de sˆ. Il sera de ce fait ne´cessaire, pour la
me´thode MEM d’avoir recours a` des algorithmes d’optimisation, ge´ne´ralement de type quasi-Newton
ou de type gradient conjugue´. Le parame`tre de re´gulation α est le plus souvent choisi de manie`re
a` retrouver une probabilite´ gaussienne aux faibles fluctuations de h. Ne´anmoins, il peut aussi eˆtre
estime´ en utilisant une approche bayesienne.
De par sa construction, cette me´thode est plus performante que celle du filtre de Wiener pour
reconstruire des cartes hautement non-gaussiennes, comme l’effet SZ, notamment. Pour les com-
posantes diffuses comme le CMB ou meˆme les e´missions galactiques, les deux me´thodes donnent
des re´sultats e´quivalents. Notons que pour cette solution, a` l’instar de la solution de Wiener, nous
supposons la matrice de me´lange ainsi que les spectres de bruit connus.
Cette me´thode a tout d’abord e´te´ intensivement utilise´e sur des petites portions du ciel dans
[Hobson et al. 1998] dans le cadre de simulations Planck. L’analyse a ensuite e´te´ e´tendue a` la
totalite´ du ciel dans [Stolyarov et al. 2002], toujours dans le cadre de simulations Planck. Enfin, le
formalisme a e´te´ modifie´ afin de pouvoir tenir compte de bruit anisotrope et de composantes dont
l’indice spectral peut varier selon la position sur le ciel dans [Stolyarov et al. 2005]. Ce dernier point
fut motive´ notamment par les re´sultats du satellite Wmap concernant la composante de l’e´mission
synchrotron [Bennett et al. 2003c].
8.4 Se´paration aveugle (A ou n inconnues)
8.4.1 Smica
Au sein des me´thodes que nous avons vu jusqu’a` pre´sent, il e´tait ne´cessaire de supposer des a
priori, notamment sur la matrice de me´lange et le bruit. L’ambition de la me´thode que nous allons
pre´senter et de traiter ces derniers, tout comme les composantes physiques, comme des parame`tres a`
de´terminer en effectuant ce que nous appelons une se´paration aveugle. La me´thode Smica (Spectral
Matching Independent Component Analysis) [Delabrouille et al. 2003] est une me´thode de se´para-
tion aveugle qui travaille dans l’espace des spectres de puissance angulaire. Ceci a l’avantage de
permettre de conside´rer moins de parame`tres qu’en travaillant avec des cartes. En revanche, dans le
cas de composantes non-gaussiennes, toute l’information ne sera pas contenue au sein des spectres
de puissance.
La me´thode que nous avons de´veloppe´e au cours de cette the`se, PolEMICA, s’appuie sur le
principe de Smica. Elle a e´te´ modifie´e pour prendre en compte simultane´ment la tempe´rature et
la polarisation, ainsi que leurs corre´lations. Pour cette raison, les principes ge´ne´raux de la me´thode
Smica, tant au niveau de la formalisation que des algorithmes de maximisation et d’optimisation,
seront pre´sente´s tout au long de la partie 9.1. Ne´anmoins, il faudra garder a` l’esprit que dans le cas
de Smica les e´quations sont e´crites pour la seule tempe´rature.
Dans la me´thode Smica, nous partirons d’un a priori gaussien et d’une vraisemblance de´crivant
des champs gaussiens stationnaires (la fonction de vraisemblance est de´crite en e´quation (9.5)) et
nous supposerons non-connus les composantes physiques, le bruit et la matrice de me´lange. Dans ce
cas, nous ne pouvons pas e´crire de solution analytique et des algorithmes ite´ratifs de maximisation et
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d’optimisation seront utilise´s comme l’algorithme EM (pour Expectation-Maximization, voir 9.1.4).
En outre, la me´thode Smica posse`de e´galement l’avantage de pouvoir facilement ajouter des a priori
sur les composantes, le bruit, ou les lois d’e´mission.
La me´thode Smica a e´te´ applique´e aux donne´es propres correspondant a` un an de donne´es de
Wmap dans [Patanchon et al. 2005]. Ceci a fourni une nouvelle estime´e du spectre de puissance en
tempe´rature pour le CMB et a identifie´ un re´sidu d’avant-plans compatible avec les re´sultats de
l’e´quipe Wmap [Bennett et al. 2003c].
8.4.2 FastICA
Une autre approche a` la se´paration de composantes, est l’analyse en composantes inde´pendantes
(ICA pour Independent Component Analysis). Cette approche suppose que les diffe´rentes compo-
santes que nous voulons se´parer sont inde´pendantes (loi d’e´missions disctinctes, non-corre´lation
spatiale, . . .). Les me´thodes d’ICA s’attelleront a` maximiser la non-gaussianite´ du me´lange de com-
posantes. En effet, en vertu du the´ore`me de la Limite Centrale, un me´lange de composantes non-
gaussiennes inde´pendantes est plus gaussien que les composantes d’origine. De ce fait, si l’on trouve
une transformation qui re´duit la gaussianite´ du me´lange de composantes, cela signifiera que les com-
posantes re´sultant de cette transformation seront plus inde´pendantes que les composantes d’origine.
Ainsi, apre`s avoir choisi un crite`re de mesure de non-gaussianite´ ad hoc, il suffira de le maximiser
pour trouver l’ope´rateur de la transformation. Cependant, dans le cas d’observation du CMB, cette
dernie`re composante e´tant en premie`re approximation gaussienne, il ne sera pas possible de tenir
compte du bruit. Pour s’affranchir de cette limitation, les me´thodes d’ICA devront supposer le bruit
connu ou nul.
FastICA est une me´thode d’analyse en composantes inde´pendantes, qui fut pre´sente´e et ap-
plique´e a` des simulations de type Planck dans [Maino et al. 2002]. Ensuite, elle fut applique´e a`
la polarisation, inde´pendament pour Q et U (ce qui ne permet pas de prendre en compte les cor-
re´lations existantes entre ces deux variables) dans [Baccigalupi et al. 2004]. Enfin, cette me´thode
fut applique´es sur les donne´es de 4 anne´es de Cobe [Maino et al. 2003] et 3 anne´es de Wmap
[Maino et al. 2007]. Cette me´thode posse`de l’avantage d’eˆtre peu couˆteuse en temps de calcul, mais
est limite´e par la connaissance du bruit.
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PolEMICA, une me´thode de
se´paration de composantes pour les
observations polarise´es du CMB
Les e´missions astrophysiques diffuses telles que celles du synchrotron ou de la poussie`re, devraient
eˆtre significativement, voir fortement polarise´es (voir en 2.7 et aux chapitres 7 et 10). En outre, le
signal attendu pour le CMB est un ordre de grandeur plus faible en polarisation qu’en tempe´rature.
De ce fait, plus encore pour la polarisation que pour la tempe´rature, une se´paration efficace des
composantes sera ne´cessaire.
C’est dans cette ide´e que nous avons de´veloppe´ la me´thode PolEMICA, que nous pre´sentons
dans ce chapitre, permettant de se´parer les composantes dans l’espace des harmoniques sphe´riques
simultane´ment en tempe´rature et en polarisation, en exploitant e´galement les corre´lations TE, TB
et EB. Le formalisme ge´ne´ral et l’algorithme de maximisation de vraisemblance que nous utilise-
rons, s’appuient sur la me´thode Smica [Delabrouille et al. 2003]. Nous pre´senterons tout d’abord le
formalisme et les spe´cificite´s de la me´thode, puis l’application de PolEMICA a` des simulations de
type Planck. Ces travaux firent l’objet d’une publication [Aumont & Mac´ıas-Pe´rez 2007].
9.1 PolEMICA
PolEMICA [Aumont & Mac´ıas-Pe´rez 2007] (Polarized Expectation-Maximization Independent
Component Analysis) est une extension de la me´thode Smica [Delabrouille et al. 2003] a` la polarisa-
tion qui permet de traiter simultane´ment dans l’espace des harmoniques sphe´riques, les spectres de
puissance angulaire CTT` , C
EE
` et C
BB
` , ainsi que les corre´lations C
TE
` , C
TB
` et C
EB
` . La se´paration
est re´alise´e de manie`re aveugle a` partir d’observations multiples, a` diffe´rentes fre´quences, en faisant
l’hypothe`se d’un me´lange line´aire et bruite´ de composantes physiques, a` l’aide de l’algorithme EM
(Expectation-Maximization). Nous pre´senterons dans cette partie le formalisme de´veloppe´ ainsi que
la me´thode de se´paration.
9.1.1 Formalisme
A` l’instar de ce qui est fait pour une observation quelconque en 8.1, il est plus pratique et
moins couˆteux de travailler dans l’espace des harmoniques sphe´riques. L’e´quation (8.2) peut-eˆtre
re´e´crite simultane´ment pour chacun des modes T , E et B. Ceci constituera la base de la me´thode
PolEMICA. Elle s’e´crit donc, inde´pendamment pour chaque couple {`,m} en faisant l’hypothe`se
d’une couverture du ciel comple`te :
yν,X`m =
nc∑
c=1
Aν,Xc · sc,X`m + nν,X`m , X = {T,E,B} (9.1)
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ou` yν,X`m et n
ν,X
`m sont des vecteurs de taille (3 · nν) et sc,X`m un vecteur de taille (3 · nc). Le facteur
3 est pre´sent ici car nous conside´rons simultane´ment T , E et B. Aν,Xc est une matrice de taille
(3 · nν) × (3 · nc) qui contient pour chacun des modes T , E et B, les e´le´ments de la matrice de
me´lange qui leur sont propres. Le de´tail de ce formalisme est donne´ en annexe B.3.
A` partir des donne´es y, nous voulons extraire de manie`re plus ou moins aveugle, les vecteurs s
et n, ainsi que la matrice A. Pour re´duire le nombre de parame`tres inconnus dans ce mode`le, nous
pouvons re´e´crire l’e´quation (9.1) en termes de spectres de puissance angulaire en tempe´rature et en
polarisation, auto ou croise´s. De´finissons pour cela les matrices de densite´ associe´es aux donne´es y,
aux composantes physiques s ainsi qu’au bruit n :
Rξ(`) ≡ 〈ξi,X`m · ξi
′,X′†
`m 〉, ξ = {y, s, n}
=
1
2`+ 1
∑`
m=−`
ξi,X`m · ξi
′,X′†
`m (9.2)
ou` i est la fre´quence ν pour y et n et la composante c pour s. Notons que chacune des matrices
de densite´ ainsi de´finies contiendra des blocs syme´triques de 3 × 3 e´le´ments, correspondants aux
auto-spectres de puissance angulaire CTT` , C
EE
` et C
BB
` dans leur diagonale et aux spectres croise´s
CTE` , C
TB
` et C
EB
` en dehors de leur diagonale. Les blocs qui sont dans la diagonale de la matrice
de densite´ contiendront les auto-corre´lations 〈ii〉 et ceux en dehors, les corre´lations croise´es 〈ii′〉.
Pour encore diminuer le nombre de parame`tres libres, nous allons re´e´chantilloner les spectres de
puissance en calculant leurs moyennes sur des intervalles en ` :
Rξ(b) ≡ 1
nb
∑
`∈Db
Rξ(`) (9.3)
ou` Db est l’ensemble de valeurs de ` contribuant a` l’intervalle b et nb est le nombre de multipoˆles de
cet ensemble.
Nous pouvons de´sormais re´e´crire l’e´quation (9.1) en termes de matrices de densite´ re´e´chantillo-
ne´es, pour chaque intervalle, en supposant le bruit de´corre´le´ du signal :
Ry(b) = ARs(b)A
T +Rn(b) (9.4)
Les matrices de densite´ des donne´es Ry(b) et du bruit Rn(b) sont des matrices (3 · nν) × (3 · nν),
tandis que la matrice des composantes physiques Rs(b) est une matrice (3 ·nc)× (3 ·nc) (voir annexe
B.3).
Afin de mieux comprendre l’algorithme que nous pre´senterons dans le paragraphe suivant, il est
inte´ressant de regarder de plus pre`s ces matrices de densite´. Pour la matrice de densite´ correspondant
aux donne´es qui seront mises en entre´e de l’algorithme, Ry(b), chacun des blocs de 3 × 3 e´le´ments
de la diagonale contiendra l’auto-corre´lation du de´tecteur, alors que les blocs hors de la diagonale
contiendront la corre´lation croise´e d’un de´tecteur avec un autre. Pour la matrice de densite´ des
composantes physiques, Rs(b), nous supposerons pour le moment que les diffe´rentes composantes
pre´sentes dans les donne´es sont statistiquement inde´pendantes et non-corre´le´es. Ceci revient a` dire
que les corre´lations 〈cc′〉 sont nulles si c 6= c′. Il en re´sulte que la matrice Rs(b) sera une matrice
diagonale par bloc, contenant les auto-corre´lations des composantes c. Finalement, nous supposerons
que le bruit n’est pas corre´le´ entre les diffe´rents de´tecteurs, ni entre les modes T , E et B au sein
d’un meˆme de´tecteur. De ce fait, Rn(b) sera une matrice diagonale contenant le spectre de puissance
angulaire du bruit pour chaque de´tecteur, pour CTT` , C
EE
` et C
BB
` .
Le de´tail du formalisme que nous venons de pre´senter est de´crit en annexe B.3, a` travers l’e´criture
des matrices de densite´ pour un mode`le a` deux fre´quences et deux composantes.
9.1.2 Estimabilite´ des parame`tres
Le but de PolEMICA va eˆtre d’estimer a` partir de la matrice de densite´ des donne´es R˜y(b), pour
chacun des intervalles en `, tout ou partie du jeu de parame`tre θ(b) ≡ {A,Rs(b), Rn(b)}. Ceci est
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rendu possible, en vertu des hypothe`ses d’inde´pendance statistique et de non-corre´lation pour le bruit
et les composantes formule´es dans le paragraphe pre´ce´dent. En effet, d’apre`s l’e´quation (9.4), nous
voyons que pour chaque intervalle b, la matrice de densite´ des donne´es R˜y(b), comportant Ndonne´es =
9 · n2ν e´le´ments, est de´crite dans ce mode`le par le jeu de parame`tres θ(b) comprenant pour sa part
Nmode`le = 3 ·nν ·nc+6 ·nc+3 ·nν e´le´ments (voir annexe B.3). Dans le cas de l’expe´rience Planck qui
posse`de 7 canaux polarise´s et en faisant l’hypothe`se de 4 composantes physiques (CMB, synchrotron,
poussie`re et rayonnement de freinage, par exemple), Ndonne´es  Nmode`le, il sera possible, sous ces
hypothe`ses, d’estimer simultane´ment a` partir des donne´es, la matrice de me´lange et les spectres de
puissance angulaire en tempe´rature et polarisation pour les composantes physiques et le bruit.
De plus, l’algorithme PolEMICA est assez souple sur l’ajout d’a priori. Ceci permettra de
re´duire le nombre de parame`tres a` estimer. En effet, certains des parame`tres peuvent se trouver
contraints avec pre´cision par la the´orie, d’autres expe´riences ou d’autres me´thodes.
Par exemple, le spectre e´lectromagne´tique des anisotropies du CMB est connu analytiquement.
Dans le cas de PolEMICA, ceci correspond a` trois colonnes entie`res de la matrice A (pour T , E et
B). Dans le cas ou l’on suppose que les coefficients d’e´talonnage entre les diffe´rents de´tecteurs sont
bien connus, on pourra fixer ces trois colonnes de la matrice A et re´soudre la se´paration a` partir des
autres parame`tres.
De plus, les spectres du bruit pourront le plus souvent eˆtre suppose´s blancs, dans le cadre de
Planck. Ainsi, seul un parame`tre relatif au niveau ge´ne´ral du bruit sera a` estimer pour chacun des
de´tecteurs.
En de´finitive, dans certains cas, nous pouvons supposer que les lois d’emissivite´ de toutes les
composantes sont connues. Ceci revient a` fixer la totalite´ de la matrice de me´lange. C’est ce que l’on
appellera une se´paration semi-aveugle.
9.1.3 Ajustement spectral multi-de´tecteurs multi-composantes
Pour estimer les parame`tres de notre mode`le a` partir des donne´es, nous avons choisi d’appliquer
la me´thode Smica [Delabrouille et al. 2003]. Pour ce faire, nous avons duˆ l’adapter au formalisme
du traitement simultane´ de la tempe´rature et de la polarisation, cette me´thode ayant e´te´ de´veloppe´e
pour des se´parations en tempe´rature seule. Le principe de cette me´thode est d’estimer les parame`tres
θ(b), dans le cas d’une se´paration aveugle, ou une partie d’entre eux, dans le cas d’une analyse semi-
aveugle, en trouvant la meilleure ade´quation entre la matrice de densite´ R˜y(b), calcule´e a` partir des
donne´es des diffe´rents canaux et celle du mode`le, Ry(b), calcule´e a` partir de θ(b).
La vraisemblance est une bonne mesure de cette ade´quation, si l’on fait l’hypothe`se que les
diffe´rentes composantes physiques ainsi que le bruit sont des re´alisations de champs gaussiens sta-
tionnaires, ce qui a pour effet que leur diffe´rents modes de Fourier sont de´corre´le´s (approximation
de Wittle). La vraisemblance s’e´crit en fonction des parame`tres θ :
P (y`m|θ) =
∏
`m
1
det
(
2piRy(θ)
) exp [− 1
2
y
†
`mR
−1
y (θ)y`m
]
(9.5)
Nous pouvons alors e´crire la log-vraisemblance :
L = − log (P (y`m|θ)) = ∑
`m
[
y
†
`mR
−1
y (θ)y`m + log det
(
2piRy(θ)
)]
+ cte (9.6)
En utilisant la proprie´te´ y†R−1y y = tr(R
−1
y y
†y) et en re´e´chantillonant les quantite´s sur des
intervalles en ` (comme en (9.3)), nous obtenons :
L =
∑
b
nb
[
tr
(
R˜y(b)R
−1
y
(
θ(b)
))
+ log det
(
Ry
(
θ(b)
))]
+ cte ≡ Ψ(θ) (9.7)
ou` le premier terme de la somme est la divergence de Kullback [Kullback 1954]. La meilleure ade´qua-
tion entre nos donne´es et notre mode`le sera celle du maximum de vraisemblance (i.e. du minimum
de log-vraisemblance). Nous de´finirons ainsi le crite`re Ψ(θ) que nous tenterons de minimiser. La
solution θˆ sera telle que :
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∂L
∂θ
∣∣∣∣
θˆ
= 0 (9.8)
Cette relation ne posse`de pas de solution analytique. Ainsi, pour re´soudre notre minimisation,
la me´thode PolEMICA aura recours a` un algorithme d’optimisation ite´ratif, l’algorithme EM.
Ne´anmoins il faut prendre en compte certains crite`res d’identifiabilite´ des parame`tres.
? La premie`re condition d’identifiabilite´ des parame`tres concerne le bruit. En effet, il doit eˆtre
de´corre´le´ d’un canal a` l’autre. Si cette condition n’est pas respecte´e, la reconstruction de Rs(b)
s’en trouve affecte´e.
? Les composantes doivent eˆtre inde´pendantes. Ceci est une des hypothe`ses majeures de la se´-
paration de composantes en aveugle.
? Les spectres e´lectromagne´tiques des diffe´rentes composantes ne doivent pas eˆtre proportionnels.
Si tel e´tait le cas, les composantes concerne´es ne pourraient pas eˆtre se´pare´es. Cependant, ceci
n’affecte pas la se´paration des autres composantes.
? Les composantes doivent avoir des spectres de puissance angulaire non-proportionnels. Dans
le cas contraire, les composantes concerne´es ne sont plus identifiables, sans affecter la recons-
truction des autres parame`tres.
L’algorithme de PolEMICA est pre´sente´ et sche´matise´ en figure 9.1.
9.1.4 L’algorithme d’Expectation-Maximization
La mimimisation de la log-vraisemblance est re´alise´e a` l’aide de l’algorithme EM (Expectation-
Maximization) [Dempster et al. 1977]. Cet algorithme est un algorithme ite´ratif qui calcule a` partir
d’une valeur initiale des parame`tres θ0(b), une mise a` jour successive des parame`tres θi(b), appele´es
e´tapes EM. Au cours de la ie`me e´tape E, l’algorithme calcule la valeur de la statistique conditionnelle a`
partir des parame`tres θi−1(b). L’e´tape M minimise la log-vraisemblance pour obtenir les parame`tres
θi(b) (voir figure 9.1).
Par construction, l’algorithme d’optimisation EM garantit une ame´lioration de l’ajustement spec-
tral a` chaque ite´ration en minimisant la log-vraisemblance. Cependant, cet algorithme a` une conver-
gence tre`s lente (voir figure 9.2). D’autres algorithmes d’optimisation ite´rative peuvent eˆtre applique´s
en sortie de l’algorithme EM, comme l’algorithme quasi-Newton utilise´ dans Smica pour acce´le´rer
la convergence. Cet algorithme est optimal dans le cas d’un crite`re quadratique. Ne´anmoins, nous
n’avons pas re´ussi a` l’imple´menter au cours de cette the`se, dans le cadre du formalisme de Po-
lEMICA. Il semble cependant ne´cessaire d’y parvenir, car le fait que la convergence ne soit pas
totale avec l’algorithme EM, peut biaiser la reconstruction des spectres de puissance angulaire des
composantes physiques, comme nous le verrons.
Dans ce mode`le des observations, il subsiste une inde´termination d’e´chelle sur la valeur de A
et de Rs(b). En effet, seul le produit ARs(b)A
T est invariant d’e´chelle. De ce fait, pour faciliter la
convergence de l’algorithme EM, nous renormalisons chaque colonne de la matrice de me´lange a`
l’unite´ et nous corrigeons Rs(b) en fonction, afin que le produit ARs(b)A
T reste inchange´.
Pour une description de´taille´e de l’algorithme d’ajustement spectral multi-de´tecteurs multi-
composantes a` l’aide de l’algorithme EM dont PolEMICA s’inspire, voir [Snoussi et al. 2002] et
[Delabrouille et al. 2003].
9.1.5 Initialisation de l’algorithme
L’initialisation de l’algorithme est une e´tape pre´ponde´rante. En effet, l’algorithme EM est tre`s
sensible a` son point de de´part θ0(b). L’initialisation doit de ce fait eˆtre re´alise´e avec des valeurs
raisonnables pour e´viter a` l’algorithme d’aller explorer des minima locaux de la log-vraisemblance.
? A0 : Dans un premier temps, nous supposerons que la loi d’e´mission est la meˆme en tempe´rature
et polarisation pour une composante donne´e. Ceci nous permet d’estimer le spectre e´lectro-
magne´tique d’une composante en tempe´rature, ou` le rapport signal sur bruit est en principe
meilleur qu’en polarisation. Dans le cas ou aucun a priori sur la composante n’est disponible,
cette estimation est re´alise´e en prenant les nc vecteurs-propres dominants de la matrice de
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Entre´e : R˜y(b) et la valeur initiale de
θ0 = {A,Rs(b), Rn(b)}
De´finitions : R˜yy(b) ≡ R˜y(b) and Rss(b) ≡ Rs(b)
while Le crite`re Ψ(θi) n’a pas converge´
? ? ? ? ? e´tape E. Calcul des statistiques condition-
nelles :
for b = 1 to Nb do
G(b) = (ATR−1n (b)A+R
−1
ss (b))
−1
W (b) = G(b)ATR−1n (b)
R˜ss(b) = W (b)R˜yy(b)W
T (b) +G(b)
R˜sy(b) = W (b)R˜yy(b)
endfor
R˜ss =
∑
b
nb
n R˜ss(b)
R˜sy =
∑
b
nb
n R˜sy(b)
? ? ? ? ?
? ? ? ? ? e´tape M. Mise a` jour des parame`tres :
A = R˜TsyR˜
−1
ss
for b = 1 to Nb do
Rss(b) =
[
R˜ss(b)
]
3·i→3·i+2,3·i→3·i+2
Rn(b) =
[
R˜yy(b)− R˜TsyR˜−1ss R˜sy
]
ii
endfor
? ? ? ? ?
Calcul du crite`re Ψ(θi) avec l’e´quation (9.7)
endwhile
Fig. 9.1 – Algorithme de PolEMICA. Celui-ci s’appuie sur un algorithme d’ajustement spectral multi-
de´tecteurs multi-composantes utilisant un algorithme d’optimisation ite´ratif de type Expectation-Maximization
[Dempster et al. 1977]. Notons que n =
P
nb.
Fig. 9.2 – De´croissance du crite`re de minimisation de la log-vraisemblance Ψ en fonction du nombre d’ite´ration
dans le cas d’une utilisation typique de l’algorithme EM dans PolEMICA.
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densite´ des donne´es prise pour la tempe´rature uniquement, R˜TTy (b). Chacun d’eux refle`te le
changement de puissance avec la fre´quence pour les composantes dominantes au sein des don-
ne´es. Il faut noter que les spectres e´lectromagne´tiques ainsi initialise´s ne correspondent pas
ne´cessairement aux composantes physiques des donne´es. Pour exemple, certains effets syste´-
matiques non traite´s peuvent ainsi resurgir. Au cours des tests que nous avons re´alise´s sur notre
algorithme, nous supposerons que ces vecteurs propres correspondent bien aux composantes
physiques que nous souhaitons se´parer.
? Rs,0(b) : En supposant la matrice A de´ja` initialise´, on initialise Rs,0(b) en re´alisant un ajuste-
ment sans bruit des donne´es :
Rs,0(b) = blocdiag
((
AT0 A0
)−1
AT0 R˜y(b)A0
(
A0A
T
0
)−1)
(9.9)
Notons que dans cette initialisation, nous faisons l’hypothe`se que les diffe´rentes composantes
ne sont pas corre´le´es.
? Rn,0(b) : A` partir de A0 et Rs,0(b), la matrice de densite´ du bruit initiale sera donne´e par :
Rn,0(b) = diag
( ∑
b
nb
n
(
R˜y(b)−A0Rs,0(b)AT0
))
(9.10)
ou` n =
∑
nb. Ici encore, nous supposerons que le bruit est de´corre´le´ d’un de´tecteur a` l’autre,
ainsi qu’entre les diffe´rents modes T , E et B pour un meˆme de´tecteur.
9.2 Simulation des composantes du ciel micro-ondes
Afin de tester intensivement notre algorithme, nous allons simuler des observations du ciel micro-
onde. Nous allons simuler des cartes du ciel I, Q et U , en utilisant la pixelisation HEALPix
[Go´rski et al. 1999], en tempe´rature thermodynamique, a` chacune des fre´quences polarise´es de l’ex-
pe´rience Planck. Nous avons suppose´ trois composantes physiques principales, le CMB, l’e´mission
de la poussie`re galactique et l’e´mission synchrotron, qui sont les trois composantes dont on attend
une polarisation significative. Concernant les e´missions non significativement polarise´es, nous avons
ajoute´ optionnellement du rayonnement de freinage en tempe´rature et nous avons choisi de ne pas
tenir compte de l’effet SZ car nous nous inte´ressons ici aux e´missions diffuses. Quand le rayonnement
de freinage est ne´glige´ et dans tous les cas pour l’effet SZ, nous supposerons qu’ils ont e´te´ soustraits
avec succe`s au pre´alable. Le bruit instrumental, quant a` lui, sera mode´lise´ comme du bruit blanc.
9.2.1 Le CMB
Les cartes I, Q et U de la composante CMB seront une re´alisation ale´atoire a` partir d’un spectre
de puissance angulaire ge´ne´re´ par le logiciel CAMB [Lewis et al. 2000], pour un jeu de parame`tres
cosmologiques donne´s. Au cours de ces tests, nous avons pris : H0 = 71 km · s−1 ·Mpc−1, Ωb = 0.044,
Ωm = 0.27, ΩΛ = 0.73, τ = 0.17 et r = 0.7, qui sont les valeurs du mode`le de concordance cos-
mologique au moment de la publication des donne´es un an de Wmap [Spergel et al. 2003], moment
auquel ce travail fut re´alise´. Nous conside´rerons e´galement l’effet de lentille gravitationnelle, de la ma-
nie`re de´crite dans [Challinor & Lewis 2005, Hu 2000, Challinor & Chon 2002, Okamoto & Hu 2003].
E´tant donne´ le fait que nous travaillerons en unite´s thermodynamiques et que nous supposerons une
expe´rience dont les de´tecteurs sont e´talonne´s de la meˆme manie`re, le CMB est simule´ avec un spectre
e´lectromagne´tique plat.
9.2.2 L’e´mission synchrotron
Pour l’e´mission synchrotron, nous utiliserons les cartes-patron en tempe´rature et en polarisation
de [Giardino et al. 2002]. Ces cartes-patron ont e´te´ e´labore´es, en tempe´rature, a` partir de la carte de
[Haslam et al. 1982] a` 408 MHz, a` laquelle ont e´te´ ajoute´es des fluctuations a` petite e´chelle angulaire.
Les cartes de polarisation Q et U ont e´te´ construites a` partir de la carte en tempe´rature multiplie´e
par une carte d’angles de polarisation, qui est une re´alisation gaussienne contrainte par les donne´es
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ν (GHz) 30 40 70 100 143 217 353
CMB 1.0 1.0 1.0 1.0 1.0 1.0 1.0
Synchrotron 1.0 0.46 0.11 0.045 0.021 0.012 0.014
Poussie`re 0.0006 0.001 0.003 0.008 0.021 0.088 1.0
Rayonnement de freinage 1.0 0.56 0.19 0.10 0.061 0.046 0.071
Bruit I 4.12 4.03 4.06 1.47 1.0 1.47 4.54
Bruit P 2.91 2.95 2.98 1.51 1.0 1.51 4.59
Tab. 9.1 – Spectres e´lectromagne´tiques des anisotropies en unite´s arbitraires, pour le CMB, l’e´mission de la poussie`re,
l’e´mission synchrotron et le rayonnement de freinage pour chacune des fre´quences polarise´es de Planck. Les niveaux
de bruit en tempe´rature et polarisation pour chacun de ces canaux sont e´galement indique´s en prenant pour re´fe´rence
le canal a` 143 GHz.
de l’expe´rience Parkes a` 2,4 GHz [Duncan et al. 1997]. [Giardino et al. 2002] fournit e´galement une
carte des variations spatiales des indices spectraux du rayonnement synchrotron galactique. Dans ce
travail, nous avons suppose´ l’indice spectral de l’e´mission synchrotron constant sur le ciel et nous
avons pris comme valeur la valeur moyenne de la carte des variations, αs = −2.77. Une approche
plus re´aliste permettant de tenir compte de ces e´ventuelles variations spatiales de l’indice spectral du
synchrotron sur le ciel ne´cessiterait une modification du mode`le que nous utilisons pour d’e´crire les
observations, qui dans ce cas ne seraient plus une combinaison line´aire. Ne´anmoins, une adaptation
de PolEMICA a` ce type de proble`mes est un de nos objectifs.
9.2.3 L’e´mission de la poussie`re
Nous avons utilise´ deux types de mode`le de l’e´mission de la poussie`re au cours des tests de perfor-
mance de l’algorithme. Le premier, que nous appellerons mode`le simplifie´, servira pour montrer les
capacite´s ge´ne´rales de l’algorithme ainsi que les caracte´ristiques inhe´rentes au traitement simultane´
de la tempe´rature et de la polarisation. Le second, le mode`le re´aliste, sera utilise´ pour simuler des
donne´es plus proches de ce que pourra observer le satellite Planck.
? mode`le simplifie´ : Pour le mode`le simplifie´, nous avons ge´ne´re´ une re´alisation gaussienne a`
partir de spectres de puissances en tempe´rature et polarisation en loi de puissance de `, de´crits
dans [Prunet et al. 1998]. Ce mode`le, sans reproduire la Galaxie et de ce fait eˆtre physique,
n’est pas corre´le´ spatialement a` l’e´mission synchrotron, ce qui va nous permettre de tester
intensivement les proprie´te´s de notre me´thode. Nous avons cependant normalise´ ce mode`le
aux valeurs du spectre de puissance CTE` a` grande e´chelle mesure´ par l’expe´rience Archeops
[Ponthieu et al. 2005], afin de reproduire l’amplitude moyenne attendue en tempe´rature et en
polarisation. Les cartes I, Q et U sont de´rive´es du mode`le en loi de puissance a` 100 GHz, en
unite´s de tempe´rature d’antenne (µKRJ), puis extrapole´es aux fre´quences de´sire´es en supposant
un spectre de corps-gris avec une e´missivite´ de 2. Enfin, les cartes en µKRJ sont converties en
µKCMB.
? mode`le re´aliste : Pour le mode`le re´aliste, nous avons choisi d’utiliser les cartes-patron en I,
Q et U donne´es par le Planck-sky-model (PSM)1 et de´crites dans [Baccigalupi 2003]. En tem-
pe´rature, les cartes ont e´te´ mode´lise´es a` partir du mode`le n◦ 7 de [Finkbeiner et al. 1999],
normalise´ avec la carte d’e´mission IRAS a` 100 µm produite par [Schlegel et al. 1998]. Pour
la polarisation, un degre´ de polarisation constant e´gal a` 5% est suppose´ et les angles de po-
larisation sont les meˆmes que pour le mode`le de synchrotron [Giardino et al. 2002]. Dans le
cas du mode`le re´aliste comme dans le cas du mode`le simplifie´, nous supposerons un corps-gris
avec une e´missivite´ de 2. L’extrapolation aux fre´quences polarise´es de Planck est re´alise´e de
manie`re similaire a` celle du mode`le simplifie´.
1 http://www.cesr.fr/~bernard/PSM/
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9.2.4 Le rayonnement de freinage
La composante de rayonnement de freinage est e´galement simule´e a` la manie`re du PSM1. Cette
carte-patron est de´rive´e de la carte-patron de l’e´mission H-α de [Dickinson et al. 2003]. Nous avons
suppose´ un indice spectral constant, αff = −2.1, en unite´ Rayleigh-Jeans. Cette composante sera
utilise´e optionnellement. N’ayant pas de polarisation significative attendue, mise a` part dans certaines
re´gions HII (moins de 10% [Keating et al. 1998]), quand cette composante sera simule´e, les carte Q
et U seront de´finies a` ze´ro.
9.2.5 Le bruit instrumental
Les cartes de bruit de chaque canal sont ge´ne´re´es a` partir de re´alisations de bruit blanc gaussien
normalise´ au niveau de bruit nominal de chaque canal, pour un sondage Planck de 14 mois.
La loi d’e´mission de chacune des composantes de´crites ci-dessus est indique´e dans le tableau
9.1, en unite´s arbitraires. Ces valeurs, seront celles qui figureront dans les colonnes de la matrice A
lorsque nous supposerons qu’elle est connue. Dans le tableau 9.1, les niveaux de bruit relatifs, en
tempe´rature et en polarisation, par rapport au niveau du canal a` 143 GHz ont e´galement e´te´ porte´s.
A` 143 GHz, les niveaux de bruit moyens sont de 6.3 µKCMB (pour T ) et de 12.3 µKCMB (pour E
et B) pour des pixels carre´s de 7 arcmin de cote´ et pour un sondage Planck nominal de 14 mois
[Planck Consortium 2005].
9.3 Simulation du ciel observe´ par Planck
Nous allons pre´senter la manie`re dont nous simulons, a` partir des composantes de´crites ci-dessus,
les donne´es du satellite Planck, afin de tester PolEMICA et d’extraire les proprie´te´s ge´ne´rales
de l’algorithme. Nous allons simuler diffe´rents types d’observations Planck, en fonction du type
de se´paration que nous souhaiterons re´aliser. Pour chacun des cas pre´sente´s ci-dessous, nous allons
ge´ne´rer 300 cartes comple`tes du ciel, a` une re´solution donne´e, qui pourront contenir une ou plusieurs
des composantes pre´sente´es ainsi que du bruit instrumental. Pour chacune des re´alisations de carte, le
CMB et le bruit sont change´s, alors que les e´missions galactiques diffuses sont les meˆmes. Nous allons
simuler des jeux de cartes I, Q et U aux diffe´rentes fre´quences Planck sensibles a` la polarisation,
pour l’instrument LFI (30, 40 et 70 GHz) et l’instrument HFI (100, 143, 217, 353 GHz), en utilisant
la pixelisation HEALPix [Go´rski et al. 1999]. Bien que la re´solution attendue des instruments de
Planck permette d’utiliser de pixels plus petits, nous utiliserons des re´solutions HEALPix de
Nside = 128 et 512 pour des raisons de temps de calcul.
? [planck a] : Pour e´tudier ce qu’il se passe a` petite e´chelle angulaire, nous allons produire
des simulations Planck a` la re´solution HEALPix Nside = 512 (pixels ayant une aire de 47
arcmin2). Ces simulations contiendront du CMB, de l’e´mission synchrotron, de l’e´mission de
la poussie`re (mode`le simplifie´) et du bruit instrumental. Cette re´solution permet une recons-
truction the´orique des spectres de puissance angulaire jusqu’a` ` ∼ 1500. Les spectres sont
e´chantillonne´s par intervalles de taille 20 en `.
? [planck b] : Ces simulations sont re´alise´es a` la re´solution Nside = 128 (pixels ayant une aire
de 755 arcmin2) et contiennent uniquement du CMB et du bruit instrumental. Cette re´solution
permet une reconstruction the´orique des spectres de puissance angulaire jusqu’a` ` ∼ 400. Ceci
permet de une e´tude a` grande e´chelle des spectres de puissance et est suffisant pour extraire
l’effet des ondes gravitationnelles dans les modes BB qui est maximum autour de ` = 100 pour
le mode`le de concordance choisi ici. Ces simulations sont re´alise´es pour tester intensivement
et rapidement notre algorithme dans ce cas qui sera le plus simple que nous aborderons. Les
spectres sont e´chantillonne´s par intervalles de taille 10 en `.
? [planck c] : Ces simulations sont les meˆmes que celles de [planck b] auxquelles nous avons
ajoute´ de l’e´mission synchrotron et de l’e´mission de la poussie`re (mode`le simplifie´). Celles-ci
ont e´te´ re´alise´es afin de souligner l’effet des avants plans dans la reconstruction du CMB, lors
de nos tests intensifs.
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? [planck d] : Ces simulations sont les meˆmes que celles de [planck c] excepte´ le fait que
nous avons remplace´ le mode`le simplifie´ de poussie`re par le mode`le re´aliste et que nous tenons
compte du rayonnement de freinage.
Pour chacune des re´alisations, nous calculons les spectres de puissance angulaire pour chacun des
canaux et nous les moyennons. Ce sera a` partir de ces spectres moyenne´s que nous construirons la
matrice de densite´ des donne´es, R˜y(b), qui sera en entre´e de notre algorithme.
9.4 Performances de l’algorithme sur un mode`le simple
Apre`s avoir de´crit le formalisme et la me´thode de PolEMICA, nous allons maintenant l’appli-
quer a` un mode`le simple. Ceci a pour but de tester l’algorithme intensivement et rapidement sur un
mode`le simple afin d’en extraire ses principales capacite´s et caracte´ristiques.
9.4.1 Degre´s de liberte´ de l’algorithme
Comme nous l’avons vu, un des avantages des me´thodes d’ajustement spectral multi-de´tecteurs
multi-composantes, a` l’instar de Smica ou PolEMICA, est qu’elles permettent de fixer certains
parame`tres de l’ajustement en fonction des a priori dont nous disposons. Ainsi, nous avons princi-
palement re´alise´ trois types de se´parations au cours de ces travaux, correspondant a` trois niveaux
de degre´s de liberte´ croissants de l’algorithme2 :
? La se´paration A-fixe´e : Dans ce premier cas, nous supposerons la matrice de me´lange connue
et fixe´e. Connue, signifie que nous prendrons pour valeurs initiales de A, les lois d’e´mission
tels qu’elles sont imple´mente´es dans nos simulations. Fixe´e, signifie que les e´le´ments de la
matrice A seront fixe´s et que la minimisation du crite`re de convergence sera re´alise´e sur
les autres parame`tres. Ainsi, dans ce cas, l’espace des parame`tres libres sera θA−fixe´e(b) =
{Rs(b),diag(Rn(b))}. Avec cette me´thode de se´paration, nous cherchons a` ve´rifier la se´parabi-
lite´ spatiale des composantes.
? La se´paration CMB-fixe´ : Dans ce cas, seules les colonnes de la matrice de me´lange relatives
au CMB (en T , E et B), sont suppose´es connues et sont fixe´es. En effet, la loi d’e´mission
du CMB est connue analytiquement et ceci est donc un a priori raisonnable dans le cas ou`
l’on peut supposer que les de´tecteurs sont correctement e´talonne´s. En µKCMB, nous initia-
lisons les colonnes correspondant au CMB a` 1 et le jeu de parame`tres que nous cherchons
a` extraire est θCMB−fixe´(b) = {Ai,j 6=CMB, Rs(b),diag(Rn(b))}. Nous nous re´fe´rerons a` ce cas
comme se´paration semi-aveugle.
? La se´paration aveugle : Nous avons enfin re´alise´ une se´paration totalement aveugle, ou` nous ne
supposons aucun a priori sur les donne´es. L’espace des parame`tres de l’ajustement sera dans
ce cas θaveugle(b) = {A,Rs(b),diag(Rn(b))}.
Pour chacun des cas ci-dessus, nous avons re´alise´ 104 ite´rations de l’algorithme EM. Pour chacune
des 300 simulations, nous avons ve´rifie´ la convergence et les re´sultats de´crits ne tiennent compte que
des simulations pour lesquelles l’algorithme a correctement converge´. Les simulations pour lesquelles
ce n’est pas le cas, dans le cadre des tests sur des mode`les simplifie´s, repre´sentent de l’ordre de 1 a`
2% des simulations totales.
9.4.2 Se´paration aveugle
Nous avons pour commencer re´alise´ une se´paration aveugle de simulations de type [planck c].
Les matrices de densite´ des composantes physiques, du bruit, ainsi que la matrice de me´lange sont
initialise´es de la manie`re de´crite en 9.1.5. Aucun a priori sur les e´missions astrophysiques n’est
suppose´. Pour le CMB, sauf mention contraire, nous initialiserons les colonnes de la matrice A a` 1,
sans pour autant les fixer. Ceci constitue une approximation raisonnable dans le cas de Planck, dans
la mesure ou l’e´talonnage entre les de´tecteurs devrait eˆtre meilleur que 1% [Planck Consortium 2005].
2 Dans chacun des cas pre´sente´s et sauf mention contraire dans la suite, le bruit est suppose´ blanc
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Reconstruction des spectres de puissance angulaire
Nous allons pre´senter, en figures 9.3, 9.4 et 9.5 les spectres que nous avons reconstruits, respecti-
vement pour le CMB, le mode`le simplifie´ de poussie`re et l’e´mission synchrotron, graˆce a` l’algorithme
PolEMICA. Selon la composante, les spectres sont repre´sente´s pour un canal donne´, a` une fre´-
quence donne´e. Ceci revient a` pre´senter le spectre reconstruit multiplie´ par l’e´le´ment de la matrice
de me´lange lui correspondant, a` la fre´quence voulue, au carre´. Nous avons ainsi choisi de pre´senter
les re´sultats relatifs au CMB a` 100 GHz, ceux relatifs a` la poussie`re a` 353 GHz et ceux relatifs
au synchrotron a` 30 GHz. Cela correspond aux canaux Planck ou` chacune de ces composantes
domine, respectivement et ou` les erreurs commises sur la reconstruction de la matrice A seront les
plus faibles.
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Fig. 9.3 – Spectres de puissance angulaire CTT` , C
EE
` , C
BB
` , C
TE
` , C
TB
` et C
EB
` reconstruits pour la composante
CMB (croix), en µK2CMB, a` 100 GHz pour les simulations [planck c], avec une se´paration aveugle. Ces spectres
sont compare´s aux spectres du mode`le de CMB (bleu). Les barres d’erreur repre´sentent la dispersion sur environ 300
simulations.
La figure 9.3 pre´sente les spectres reconstruits CTT` , C
EE
` , C
BB
` , C
TE
` , C
TB
` et C
EB
` pour le
CMB, en µK2CMB, pour le canal a` 100 GHz. Nous observons que les spectres C
TE
` , C
TB
` et C
EB
` sont
reconstruits sans biais, jusqu’a` ` ∼ 400, ce qui repre´sente la plus petite e´chelle angulaire accessible a`
cette re´solution (Nside = 128). De meˆme, le spectre de puissance angulaire C
EE
` est reconstruit avec
pre´cision, excepte´ aux tre`s petites e´chelles angulaires, effet e´tant duˆ a` un proble`me de pixelisation
inhe´rent aux sche´ma de pixe´lisation HEALPix, apparaissant en polarisation (voir en 9.4.4). Nous
reconstruisons e´galement le spectre CTT` , meˆme si un biais de l’ordre de 10% apparaˆıt a` bas `. Ce
biais, duˆ a` un proble`me de se´parabilite´ entre CMB et synchrotron, sera discute´ en de´tail par la suite.
Enfin, le spectre CBB` , quant a` lui, n’est reconstruit correctement a` aucune e´chelle angulaire et un
biais important est observe´. Ceci est principalement duˆ a` un bruit statistique re´siduel venant de
la se´paration, qui affecte la reconstruction des spectres lorsque le rapport signal sur bruit est trop
faible dans les cartes. Cet effet sera abondamment discute´ en section 9.4.5. Notons cependant que la
mauvaise reconstruction d’un des spectres pour cette raison ne ge`ne pas la reconstruction des autres.
Les spectres reconstruits pour la composante de poussie`re-simplifie´e sont pre´sente´s en figure 9.4,
a` 353 GHz. Nous pouvons voir que les 6 spectres sont reconstruits avec pre´cision jusqu’a` ` ∼ 400,
excepte´ a` tre`s hauts ` pour CEE` et C
BB
` (proble`me similaire a` celui des modes EE pour le CMB).
Les spectres CTB` et C
EB
` sont compatibles avec ze´ro, a` l’instar des spectres du mode`le d’entre´e. Ici,
le biais que l’on observe dans la reconstruction des modes BB du CMB n’apparaˆıt pas, malgre´ le
fait que le rapport signal sur bruit soit nul, car il s’agit de spectres-croise´s qui ne sont pas affecte´s
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Fig. 9.4 – Spectres de puissance angulaire CTT` , C
EE
` , C
BB
` , C
TE
` , C
TB
` et C
EB
` reconstruits pour la composante
du mode`le simplifie´ de la poussie`re (croix), en µK2CMB, a` 353 GHz pour les simulations [planck c], avec une se´pa-
ration aveugle. Ces spectres sont compare´s aux spectres du mode`le simplifie´ de poussie`re (rouge). Les barres d’erreur
repre´sentent la dispersion sur environ 300 simulations.
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Fig. 9.5 – Spectres de puissance angulaire CTT` , C
EE
` , C
BB
` , C
TE
` , C
TB
` et C
EB
` reconstruits pour la composante
de l’e´mission synchrotron (croix), en µK2CMB, a` 30 GHz pour les simulations [planck c], avec une se´paration aveugle.
Ces spectres sont compare´s aux spectres des cartes-patron d’e´mission synchrotron I, Q et U a` partir desquelles les
simulations sont cre´es (vert). Les barres d’erreur repre´sentent la dispersion sur environ 300 simulations.
par la reconstruction du bruit.
Enfin, nous pre´sentons les spectres reconstruits pour la composante de l’e´mission synchrotron,
en figure 9.5, a` 30 GHz. Ces re´sultats sont compare´s aux spectres de puissance angulaire calcule´s a`
partir du jeu de cartes-patron I, Q et U qui nous a servi a` ge´ne´rer les simulations. Nous pouvons
voir que les spectres CEE` , C
BB
` , C
TE
` , C
TB
` et C
EB
` sont reconstruits jusqu’a` ` ∼ 400. Notons que
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pour cette composante, les spectres ne sont pas nuls en TB et EB. Notons e´galement que les barres
d’erreur sont plus faibles que dans le cas des composantes de CMB et de poussie`re. En effet, pour ces
dernie`res, les cartes de chaque simulation sont une re´alisation gaussienne diffe´rente, tandis que dans
le cas de l’e´mission synchrotron, la meˆme carte-patron est utilise´e pour chaque simulation. Dans la
reconstruction du spectre CTT` , nous observons un biais de l’ordre de 10%, a` grande e´chelle angulaire
(` < 50), qui est duˆ au me´lange entre CMB et synchrotron en tempe´rature que nous avions de´ja` mis
en e´vidence dans la reconstruction des modes TT du CMB.
Reconstruction de la matrice de me´lange
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Fig. 9.6 – Reconstruction de la matrice de me´lange, A. Les colonnes, de gauche a` droite, correspondent a` la
reconstruction de la matrice A pour la poussie`re-simplifie´e, le synchrotron et le CMB, respectivement. Les lignes, de
haut en bas, correspondent aux se´parations aveugle, aveugle en supposant des spectres e´lectromagne´tiques e´gaux en
tempe´rature et polarisation et CMB-fixe´ des simulations [planck c]. Pour chacun des cas, sont pre´sente´s les spectres
e´lectromagne´tiques reconstruits pour T (vert), E (rouge) et B (bleu) ainsi que le spectre d’entre´e ayant servi a` ge´ne´rer
les simulations (tirets noirs). Par souci de clarte´, les spectres sont normalise´s a` 1 a` 333, 30 et 100 GHz pour la poussie`re,
le synchrotron et le CMB, respectivement.
Au cours de la pre´sentation des re´sultats pour la se´paration aveugle applique´e aux simulations
[planck c], nous avons souligne´ le fait que la reconstruction en tempe´rature des composantes CMB
et synchrotron soufre d’un proble`me de se´parabilite´. Ceci peut-eˆtre mieux compris a` partir de la
reconstruction de la matrice de me´lange A, pre´sente´e en figure 9.6, en premie`re ligne. Il est important
de noter que la reconstruction des spectres en T , E et B est re´alise´e de manie`re inde´pendante. De
ce fait, nous pouvons remarquer que les barres d’erreur sont plus grandes en polarisation qu’en
tempe´rature, ce a` quoi nous nous attendons a` cause du rapport signal sur bruit plus faible dans ce
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cas.
Pour la poussie`re-simplifie´e, nous pouvons voir que la loi d’e´mission est reconstruite avec une
grande pre´cision en T , E et B, meˆme aux fre´quences LFI ou` cette e´mission ne domine pas. Pour
l’e´mission synchrotron, en tempe´rature, le spectre est reconstruit avec pre´cision a` 30 et 40 GHz, la` ou`
cette composante est dominante. A` plus hautes fre´quences, entre 70 et 217 GHz, le spectre s’aplatit
et est biaise´. Ceci est la cause du proble`me de se´parabilite´ observe´ en tempe´rature entre synchrotron
et CMB. En polarisation, par contre, ce me´lange n’apparaˆıt pas en vertu du fait que le synchrotron
domine significativement le CMB a` toutes les fre´quences, ce qui rend le me´lange impossible. De
ce fait les lois d’e´mission en E et B pour le synchrotron sont tre`s bien reconstruites. Enfin, pour
le CMB, les spectres T et E sont reconstruits sans biais, meˆme si la reconstruction en E est tre`s
bruite´e. Pour les modes B, a` l’instar de ce que nous avons vu pour le spectre de puissance angulaire
et en raison du tre`s faible rapport signal sur bruit, le spectre n’est pas reconstruit.
Se´paration aveugle en supposant la meˆme loi d’e´mission en tempe´rature et en polari-
sation
Au cours de l’analyse pre´sente´e ci-dessus, nous avons suppose´e que les spectres e´lectromagne´tiques
en T , E et B e´taient des parame`tres inde´pendants. Cependant, dans une approche plus re´aliste, nous
devrions conside´rer le fait que les spectres en E et B sont les meˆmes, tout en pouvant eˆtre diffe´rents
du spectre en T . Nous avons re´pe´te´ l’analyse sous ces hypothe`ses et les re´sultats concernant les
spectres de puissance angulaire et les spectres e´lectromagne´tiques n’en sont pas significativement
change´s.
Les diffe´rences entre les lois d’e´mission entre tempe´rature et polarisation devraient cependant
eˆtre faibles, pour le synchrotron et la poussie`re [Planck Consortium 2005] et nulles pour le CMB
[Zaldarriaga & Seljak 1997]. Ainsi, dans le cadre d’une expe´rience que nous supposerons parfaite-
ment e´talonne´e, nous pouvons faire, de manie`re raisonnable, l’hypothe`se que les spectres e´lectroma-
gne´tiques en tempe´rature et polarisation, pour une composante donne´e, sont les meˆmes. Nous avons
re´pe´te´ l’analyse pre´sente´e ci-dessus sous cette hypothe`se.
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Fig. 9.7 – Meˆme figure que 9.3, mise a` part le fait que la se´paration aveugle fut re´alise´e en supposant que les lois
d’e´mission en tempe´rature et en polarisation sont les meˆmes, pour une composante donne´e.
Les figures 9.7 et 9.8 montrent les spectres de puissance angulaire reconstruits sous cette nouvelle
hypothe`se, pour le CMB et le synchrotron. Les re´sultats concernants la poussie`re-simplifie´e restent
inchange´s par rapport a` la se´paration aveugle sans a priori sur les lois d’e´mission. Que ce soit pour
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Fig. 9.8 – Meˆme figure que 9.5, mise a` part le fait que la se´paration aveugle fut re´alise´e en supposant que les lois
d’e´mission en tempe´rature et en polarisation sont les meˆmes, pour une composante donne´e.
le CMB ou le synchrotron, nous n’observons plus le biais a` bas ` dans les spectres CTT` . De plus,
les modes BB du CMB sont reconstruits jusqu’a` ` ∼ 40 avant d’eˆtres domine´s par le biais que l’on
observe en figure 9.3. Pour les autres modes, les re´sultats sont similaires a` ceux de l’analyse aveugle
sans a priori.
De plus, nous pre´sentons la reconstruction de la matrice A dans ce cas, en figure 9.6, ligne du
milieu. Nous pouvons y voir que le biais dans la reconstruction du spectre e´lectromagne´tique de
l’e´mission synchrotron disparaˆıt. En outre, les barres d’erreur sur la reconstruction du spectre du
CMB sont plus petites. Ceci constitue un bon exemple d’ajout d’a priori. En effet, notre hypothe`se
sur l’e´galite´ des spectres entre tempe´rature et polarisation, permet d’utiliser l’information dispo-
nible en re´duisant le nombre de parame`tres de l’ajustement et ainsi d’ame´liorer sensiblement la
reconstruction, en e´vitant le proble`me de se´parabilite´ entre synchrotron et CMB en tempe´rature.
9.4.3 Se´paration semi-aveugle
PolEMICA nous permet d’ajouter avec facilite´ des informations sur les composantes, a` la ma-
nie`re d’a priori. Au cours de notre se´paration aveugle, nous avions conside´re´ un a priori sur l’e´mission
du CMB, lors de l’initialisation de l’algorithme. Nous allons aller un pas en avant et supposer main-
tenant que la loi d’e´mission du CMB est connue. Pour cela, outre initialiser la matrice de me´lange
a` un spectre plat pour le CMB, nous fixerons les colonnes relatives a` cette composante et la log-
vraisemblance sera minimise´e par rapport aux autres parame`tres. Pour les autres composantes, la
matrice de me´lange sera initialise´e de la manie`re de´crite en 9.1.5 et les spectres e´lectromagne´tiques
seront inde´pendants entre T , E et B. C’est ce que nous appelons la se´paration CMB-fixe´.
La troisie`me ligne de la figure 9.6 pre´sente la reconstruction de la matrice de me´lange dans le cas
d’une se´paration CMB-fixe´ re´alise´e sur les meˆmes simulations [planck c]. Nous pouvons voir que
pour les composantes astrophysiques, les re´sultats sont similaires a` ceux de la se´paration aveugle. En
particulier, nous observons e´galement un biais dans la reconstruction du spectre e´lectromagne´tique
du synchrotron en tempe´rature aux fre´quences interme´diaires. Remarquons qu’il en va de meˆme
des spectres de puissance angulaire. Ils sont parfaitement reconstruits pour la poussie`re. Pour le
synchrotron, c’est e´galement le cas, excepte´ pour les grandes e´chelles angulaires, pour les modes TT .
En revanche, la se´paration CMB-fixe´ permet d’ame´liorer significativement les re´sultats pour
le CMB. Nous pre´sentons en figure 9.9 les spectres de puissance angulaire reconstruits pour la
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composante CMB dans le cas d’une analyse CMB-fixe´ ainsi que dans celui d’une analyse A-fixe´e,
dans laquelle la matrice de me´lange est suppose´e connue dans sa totalite´ et ou` elle n’intervient plus
dans l’ajustement.
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Fig. 9.9 – Meˆme figure que 9.3 mais pour des analyses CMB-fixe´ (noir) et A-fixe´e (rouge) (pour plus de de´tails se
re´fe´rer au texte).
Nous pouvons voir, pour le CMB, dans le cas CMB-fixe´, que nous retrouvons avec pre´cision et
sans biais, sur toute la gamme des ` disponibles, tous les spectres de puissance excepte´ CBB` . Pour
ces derniers, la reconstruction est bonne jusqu’a` ` ∼ 60, puis est biaise´e. Ce biais, que nous avons
de´ja` rencontre´ dans le cas de la se´paration aveugle, est duˆ a` un bruit re´siduel statistique et non
a` une mauvaise estimation du spectre e´lectromagne´tique. C’est pour s’en assurer que nous avons
e´galement re´alise´ la se´paration dans le cas A-fixe´e. Dans le cas la matrice de me´lange est fixe´e a` sa
vraie valeur et ne participe pas a` l’ajustement. Nous observons sur la figure 9.9 que la reconstruction
dans ce cas est e´quivalente a` celle dans le cas CMB-fixe´, mise a` part pour les barres d’erreur qui sont
plus petites, ce a` quoi nous pouvions nous attendre en raison du plus petit nombre de parame`tre a`
estimer. Ainsi, nous avons montre´ que le biais que nous avons observe´ dans les modes BB du CMB
n’est pas duˆ a` une mauvaise estimation de la loi d’e´missivite´, comme ce fut le cas pour le biais que
l’on a observe´ en tempe´rature pour le synchrotron et le CMB, dans le cas de la se´paration aveugle.
Nous discuterons de la raison de ce biais en section 9.4.5.
9.4.4 Reconstruction des petites e´chelles angulaires
Lors des se´parations que nous avons re´alise´es sur des simulations de type [planck c] nous
pouvions reconstruire les spectres de puissance angulaire jusqu’a` ` = 383. Dans certains des cas
pre´sente´s, en polarisation, nous observons un le´ger biais aux petites e´chelles angulaires que nous
avons attribue´ a` un proble`me de pixelisation duˆ au sche´ma HEALPix (ceci est diffe´rent du biais
que nous rencontrons dans la reconstruction des modes BB du CMB). Pour ve´rifier cette hypothe`se,
nous avons re´pe´te´ les se´parations aveugle, CMB-fixe´ et A-fixe´e sur un jeu de simulations [planck a],
avec une re´solution plus fine, nous permettant une reconstruction the´orique jusqu’a` ` = 1535. Il reste
vrai que la re´solution des meilleurs canaux de Planck devant eˆtre de l’ordre de 5 arcmin, il serait
plus re´aliste de re´aliser des simulations en Nside = 2048, malheureusement le couˆt en temps de calcul
ne nous l’a pas permis.
Les re´sultats pour les simulations [planck a] sont pre´sente´s en figures 9.10, 9.11 et 9.12, res-
pectivement pour le CMB, la poussie`re-simplifie´e et le synchrotron, dans le cas d’une se´paration
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Fig. 9.10 – Meˆme figure que 9.3 mais pour des simulations de type [planck a] et une se´paration CMB-fixe´.
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Fig. 9.11 – Meˆme figure que 9.4 mais pour des simulations de type [planck a] et une se´paration CMB-fixe´.
CMB-fixe´. Ces re´sultats sont tre`s similaires a` ceux que nous avons pre´sente´s pour le meˆme type
de se´paration applique´e aux simulations [planck c]. Les composantes synchrotron et poussie`re-
simplifie´e sont reconstruites avec pre´cision pour chacun des modes, en tempe´rature et polarisation.
Nous observons un le´ger biais en EE et BB, similaire a` ce que nous avons observe´ dans le cas des
simulations [planck c], mais a` bien plus hauts ` (` ∼ 1200). Ceci nous montre que cet effet est bien
duˆ a` un effet de pixelisation, et non au fait que l’algorithme n’arrive pas a` reconstruire les petites
e´chelles. Nous pouvons e´galement tirer ces conclusions a` partir de l’e´tude des modes EE du CMB.
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Fig. 9.12 – Meˆme figure que 9.5 mais pour des simulations de type [planck a] et une se´paration CMB-fixe´.
9.4.5 Mode`le de bruit colore´
Nous avons vu au fil des re´sultats que nous avons pre´sente´s, que lorsque le rapport signal sur
bruit devient trop faible, pour les auto-spectres (le proble`me ne se posant pas dans la reconstruction
des spectres croise´s), la reconstruction est domine´e par un biais dont la forme est celle d’un bruit
blanc. Nous avons fait l’hypothe`se qu’il s’agit d’un bruit re´siduel provenant de la se´paration. De
ce fait il va eˆtre inte´ressant de ve´rifier d’une part la qualite´ de la reconstruction de la matrice de
densite´ du bruit Rn(b) et d’autre part les limitations du mode`le de bruit blanc que nous imposons.
Par rapport a` ce dernier point, nous avons re´pe´te´ l’analyse en supposant un bruit colore´ dans la
re´solution des e´quations de minimisation de la log-vraisemblance. Cela revient a` estimer le niveau
de bruit sur chacun des e´chantillons b en ` et non de supposer que le bruit est juste de´fini par un
niveau moyen, comme ce fut le cas jusqu’a` pre´sent. Dans le cas d’un se´paration aveugle, sous cette
nouvelle hypothe`se, les re´sultats empirent dans le sens ou le me´lange que nous avons observe´ entre
le CMB et le synchrotron devient plus significatif. Cela n’est cependant pas surprenant e´tant donne´
que le bruit simule´ est blanc et qu’avec cette hypothe`se nous augmentons le nombre de degre´s de
liberte´ de l’ajustement. Dans le cas d’analyses CMB-fixe´ et A-fixe´e, il n’y a pas de diffe´rence notable
entre les hypothe`ses de bruit blanc et colore´.
En ce qui concerne le premier point, nous pre´sentons, en figure 9.13, en noir, les auto-spectres de
puissance angulaire du bruit, CN,TT` , C
N,EE
` et C
N,BB
` a` 100 GHz, dans le cas de l’analyse CMB-fixe´
des simulations [planck a]. Nous comparons ces re´sultats aux auto-spectres calcule´s a` partir de
100 re´alisations de cartes I, Q et U , contenant uniquement du bruit Planck. Pour TT et EE, la
reconstruction du bruit est bien meilleure que 0.1%. Dans le cas des modes BB, un tre`s le´ger biais
est pre´sent, de l’ordre de 0.5% a` ` ∼ 200 (soit 5·10−2 µK2CMB) et de l’ordre de 2% a` ` ∼ 1500.
Nous pouvons voir en figure 9.10, que le biais pre´sent dans la reconstruction des CBB` a une forme
de bruit et est e´gal a` 5·10−2 µK2CMB a` ` ∼ 200. Le biais que nous avons observe´ dans la reconstruction
du bruit pour ces meˆmes simulations posse`de la meˆme puissance. Ainsi lorsque le signal sur bruit est
trop faible, de manie`re re´siduelle, ce biais se retrouve dans le spectre des composantes physiques. De
ce fait, pour ame´liorer la reconstruction des modes BB du CMB, nous avons besoin d’une meilleure
estimation du spectre de bruit. Pour cela, il faut ame´liorer l’algorithme de minimisation de la log-
vraisemblance. Ceci a e´te´ traite´ dans Smica [Delabrouille et al. 2003], pour la tempe´rature seule, ou`
l’algorithme EM est comple´te´ par un algorithme de minimisation direct de type Newton-Raphson.
Dans le cas de PolEMICA, en tenant compte de la polarisation, le degre´ de complexite´ du proble`me
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Fig. 9.13 – Reconstruction des auto-spectres de puissance angulaire pour le bruit (noir), en µK2CMB, a` 100 GHz
pour T , E et B pour des simulations de type [planck a] dans le cas d’une se´paration CMB-fixe´. Ceci est compare´
(en rouge) aux auto-spectres obtenus a` partir de 100 re´alisations de cartes ne contenant que du bruit Planck.
e´tant plus grand (6 modes corre´le´s par composante physique au lieu d’un), l’imple´mentation de telles
me´thodes est plus de´licate. Ceci sera a` faire, mais n’a pas e´te´ re´solu au cours de cette the`se.
9.5 Vers un mode`le plus re´aliste
Nous avons teste´ intensivement PolEMICA sur notre mode`le simplifie´. Ceci nous a permis de
de´duire les proprie´te´s ge´ne´rales de notre algorithme de reconstruction spectrale, en tempe´rature et
polarisation. De´sormais, dans un souci de se rapprocher de la re´alite´ et de tester l’algorithme sur des
composantes plus corre´le´es spatialement, nous l’avons applique´ aux simulations [planck d], qui a`
la place de la poussie`re-simplifie´e contiennent de la poussie`re-re´aliste ainsi que du rayonnement de
freinage en tempe´rature.
A` partir de ces simulations nous avons re´alise´ plusieurs types d’analyses. Premie`rement, nous
avons accompli la se´paration en tempe´rature et polarisation simultane´ment, a` l’instar de ce que
nous avons pre´sente´ en 9.4. Ensuite, nous avons traite´ se´pare´ment la tempe´rature, d’un coˆte´ et la
polarisation E et B, de l’autre. Dans chacun de ces cas, nous avons applique´ l’algorithme avec les
diffe´rents degre´s de liberte´ pre´sente´s en 9.4.1.
9.5.1 Se´paration simultane´e en tempe´rature et polarisation
Nous allons pour commencer pre´senter la se´paration simultane´e en tempe´rature et polarisation
que nous avons re´alise´e sur le mode`le re´aliste. Nous pre´sentons ici la se´paration A-fixe´e sur des
simulations [planck d], en supposant 4 composantes physiques. Dans ce cas pre´cis, l’algorithme
EM est extreˆmement lent a` converger et 4·104 ite´rations furent ne´cessaires. Les spectres de puissance
angulaire reconstruits sont pre´sente´s en figures 9.14, 9.15, 9.16 et 9.17 pour les composantes de CMB,
poussie`re-re´aliste, synchrotron et rayonnement de freinage, respectivement et y sont compare´s aux
spectres des mode`les d’entre´e.
Pour la composante de CMB, en figure 9.14, nous pouvons voir que CTT` et C
TE
` sont reconstruits
avec pre´cision jusqu’a` ` ∼ 400. Les spectres CTB` et CEB` sont quant a` eux compatibles avec ze´ro,
comme attendu. CEE` est reconstruit jusqu’a` ` ∼ 250 puis un le´ger biais apparaˆıt, duˆ au proble`me
de pixe´lisation HEALPix discute´ en 9.4.4. Enfin, le spectre CBB` est reconstruit jusqu’a` ` ∼ 90 puis
est domine´ par le biais discute´ en 9.4.5.
Pour la poussie`re-re´aliste, nous pouvons voir en figure 9.15, que tous les spectres sont reconstruits
avec pre´cision jusqu’a` ` ∼ 400, en tempe´rature et polarisation.
Les spectres reconstruits pour la composante de synchrotron sont pre´sente´s en figure 9.16. Les
spectres de puissance relatifs a` la seule polarisation (CEE` , C
BB
` et C
EB
` ) sont reconstruits avec
pre´cision. CTT` est reconstruit jusqu’a` ` ∼ 200, puis converge rapidement vers ze´ro ce qui provoque
l’apparition d’un biais duˆ au bruit re´siduel, similaire a` celui observe´ pour les modes BB du CMB.
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Fig. 9.14 – Reconstruction A-fixe´e des spectres de puissance angulaire CTT` , C
EE
` , C
BB
` , C
TE
` , C
TB
` et C
EB
` pour
la composante CMB (croix), en µK2CMB, a` 100 GHz dans le cas de simulations du mode`le re´aliste a` 4 composantes
([planck d]). Nous comparons ces spectres au mode`le de CMB utilise´ pour ge´ne´rer les cartes (bleu). Les barres
d’erreur repre´sentent la dispersion sur 100 simulations.
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Fig. 9.15 – Reconstruction A-fixe´e des spectres de puissance angulaire CTT` , C
EE
` , C
BB
` , C
TE
` , C
TB
` et C
EB
` pour
la composante de poussie`re-re´aliste (croix), en µK2CMB, a` 353 GHz dans le cas de simulations du mode`le re´aliste a` 4
composantes ([planck d]). Nous comparons ces spectres aux spectres des cartes-patron que nous avons utilise´es dans
les simulations (rouge). Les barres d’erreur repre´sentent la dispersion sur 100 simulations.
Celui-ci n’est pas directement visible dans le spectre en tempe´rature, mais cette mauvaise recons-
truction est visible dans les spectres de corre´lation croise´e entre tempe´rature et polarisation, CTE`
et CTB` , ou` apre`s ` ∼ 200, plusieurs e´chantillons en ` sont fortement biaise´s.
Enfin, les re´sultats concernants la composante de rayonnement de freinage sont pre´sente´s en figure
9.17. Nous y voyons que CTT` est reconstruit avec pre´cisions jusqu’a` ` ∼ 400. Pour les autres spectres,
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Fig. 9.16 – Reconstruction A-fixe´e des spectres de puissance angulaire CTT` , C
EE
` , C
BB
` , C
TE
` , C
TB
` et C
EB
`
pour la composante synchrotron (croix), en µK2CMB, a` 30 GHz dans le cas de simulations du mode`le re´aliste a` 4
composantes ([planck d]). Nous comparons ces spectres aux spectres des cartes-patron que nous avons utilise´es dans
les simulations (vert). Les barres d’erreur repre´sentent la dispersion sur 100 simulations.
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Fig. 9.17 – Reconstruction A-fixe´e des spectres de puissance angulaire CTT` , C
EE
` , C
BB
` , C
TE
` , C
TB
` et C
EB
` pour
la composante de rayonnement de freinage (croix), en µK2CMB, a` 30 GHz dans le cas de simulations du mode`le re´aliste
a` 4 composantes ([planck d]). Nous comparons le spectre TT au spectre de la carte-patron que nous avons utilise´e
dans les simulations (jaune). Les barres d’erreur repre´sentent la dispersion sur 100 simulations.
ou` le signal attendu est nul, nous retrouvons les caracte´ristiques ge´ne´rales de notre algorithme
pre´sente´es en 9.4, a` savoir que les auto-spectres renvoient un bruit re´siduel alors que les spectres
croise´s sont compatibles avec ze´ro.
Sur ces meˆmes simulations, nous avons e´galement re´alise´ des se´parations CMB-fixe´ et aveugle.
Dans chacun de ces cas, si l’on fait exception de la composante de poussie`re-re´aliste qui domine
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les autres composantes et que l’on reconstruit, la se´paration est un e´chec. En effet, l’algorithme ne
converge pas et les composantes s’en trouvent me´lange´es et fortement biaise´es. Ceci peut-eˆtre duˆ au
fait que les composantes de rayonnement de freinage et de synchrotron posse`dent des spectres e´lectro-
magne´tiques tre`s proches et que les composantes galactiques sont fortement corre´le´es spatialement.
Ceci sort du cadre des conditions de se´parabilite´ expose´es en 9.1.3 et l’algorithme n’ayant plus assez
de parame`tres se´parables ne peut plus converger. Au cours des deux prochains paragraphes, nous
montrerons que ce proble`me de se´parabilite´ est essentiellement duˆ a` la se´paration des composantes
en tempe´rature et que si nous re´alisons la se´paration a` partir des seules cartes Q et U , ce proble`me
disparaˆıt.
Notons que si la composante de rayonnement de freinage n’est pas simule´e, les re´sultats sont tre`s
similaires a` ceux ou` elle l’est, pour chacun des niveaux d’a priori teste´s.
9.5.2 Se´paration en tempe´rature seule
Nous avons re´alise´ une se´paration en tempe´rature seule, pour le mode`le re´aliste, ou` nous consi-
de´rons uniquement des jeux de cartes I et ou` l’algorithme re´sout les e´quations pour les seuls modes
T , a` l’instar de ce qui est fait dans Smica [Delabrouille et al. 2003]. Nous pre´sentons en figure 9.18
les re´sultats relatifs a` une se´paration A-fixe´e re´alise´e sur des simulations de type [planck d], en
conside´rant seulement la tempe´rature.
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Fig. 9.18 – Reconstruction en tempe´rature seule des spectres CTT` (croix) en µK
2
CMB dans le cas
d’une se´paration A-fixe´e des simulations [planck d] pour les quatre composantes physiques. De
gauche a` droite : synchrotron (a` 30 GHz), poussie`re-re´aliste (a` 353 GHz), CMB (a` 100 GHz) et
rayonnement de freinage (a` 30 GHz). Les mode`les d’entre´e y sont superpose´s en lignes pleines, pour
chacune des composantes. Les barres d’erreur correspondent a` la dispersion sur 100 simulations.
Les spectres CTT` reconstruits sont pre´sente´s de gauche a` droite pour chacune des composantes
physiques figurant au sein des simulations [planck d]. Nous pouvons voir que mise a` part la com-
posante de synchrotron qui commence a` eˆtre biaise´e vers ` ∼ 200 pour les meˆmes raisons qu’en 9.5.1,
les autres composantes sont reconstruites jusqu’a` ` ∼ 400. La se´paration fut e´galement entreprise
de manie`re aveugle et CMB-fixe´. Dans ces deux cas, les re´sultats sont similaires a` ceux de l’analyse
jointe en tempe´rature et polarisation : reconstruction des spectres de poussie`re-re´aliste, divergence
de l’algorithme, me´lange des autres composantes et biais significatif. Notons au passage que dans
la litte´rature, aucune me´thode n’a a` ce jour se´pare´ avec succe`s poussie`re et synchrotron au sein de
me´langes bruite´s de composantes, en conside´rant tout le ciel.
En outre, des re´sultats comparables sont obtenus si l’on ne´glige la composante de rayonnement
de freinage.
9.5.3 Se´paration en polarisation seule
Afin de ve´rifier l’hypothe`se selon laquelle la divergence de l’algorithme dans le cas du mode`le
re´aliste viendrait de la tempe´rature, nous avons re´pe´te´ la se´paration sur les simulations de type
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[planck d] en ne conside´rant que la polarisation, a` savoir les seuls jeux de cartes Q et U . A` partir
de ces cartes, nous re´solvons la log-vraisemblance pour les seuls modes E etB, ce qui nous donne acce`s
aux spectres CEE` , C
BB
` et C
EB
` . Rappelons que la composante de rayonnement de freinage e´tant
suppose´e non-polarise´e, nous ne supposerons que trois composantes physiques dans la se´paration.
Se´paration CMB-fixe´
Nous avons tout d’abord re´alise´ une se´paration CMB-fixe´. Les re´sultats sont pre´sente´s en figures
9.19, 9.20 et 9.21, pour le CMB, la poussie`re-re´aliste et le synchrotron respectivement.
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Fig. 9.19 – Reconstruction CMB-fixe´ en polarisation du CMB, a` partir de simulations [planck d] de cartes Q et
U . Les spectres CEE` , C
BB
` and C
EB
` sont pre´sente´s en µK
2
CMB a` 100 GHz (croix). Le mode`le d’entre´e est superpose´
en bleu. Les barres d’erreur correspondent a` la dispersion sur 100 simulations.
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Fig. 9.20 – Reconstruction CMB-fixe´ en polarisation de la poussie`re-re´aliste, a` partir de simulations [planck d]
de cartes Q et U . Les spectres CEE` , C
BB
` and C
EB
` sont pre´sente´s en µK
2
CMB a` 353 GHz (croix). Le mode`le d’entre´e
est superpose´ en rouge. Les barres d’erreur correspondent a` la dispersion sur 100 simulations.
Pour le CMB, le spectre CEE` est reconstruit avec pre´cision jusqu’a` ` ∼ 300, ce a` quoi nous
nous attendons pour ce sche´ma de pixe´lisation et CEB` est compatible avec ze´ro. Le spectre C
BB
` est
reconstruit jusqu’a` ` ∼ 50, puis est biaise´ par le bruit re´siduel de la se´paration.
Dans le cas des composantes astrophysiques, nous pouvons voir que a` la fois la poussie`re-re´aliste
et le synchrotron sont reconstruits pour chacun des modes jusqu’a` ` ∼ 400
Se´paration aveugle
Nous avons e´galement re´alise´ dans le cas de la se´paration en polarisation seule une reconstruction
aveugle. Dans ce cas, les re´sultats pour les composantes astrophysiques sont comparables a` ceux dans
le cas CMB-fixe´. En revanche, pour le CMB, nous pouvons observer que les barres d’erreur sont plus
grandes et que le spectre de puissance angulaire CBB` n’est pas reconstruit.
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Fig. 9.21 – Reconstruction CMB-fixe´ en polarisation de l’e´mission synchrotron, a` partir de simulations [planck d]
de cartes Q et U . Les spectres CEE` , C
BB
` and C
EB
` sont pre´sente´s en µK
2
CMB a` 30 GHz (croix). Le mode`le d’entre´e
est superpose´ en vert. Les barres d’erreur correspondent a` la dispersion sur 100 simulations.
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Fig. 9.22 – Reconstruction aveugle en polarisation du CMB, a` partir de simulations [planck d] de cartes Q et U .
Les spectres CEE` , C
BB
` and C
EB
` sont pre´sente´s en µK
2
CMB a` 100 GHz (croix). Le mode`le d’entre´ est superpose´ en
bleu. Les barres d’erreur correspondent a` la dispersion sur 100 simulations.
9.5.4 Discussion
Au vu des re´sultats de cette section, nous avons clairement identifie´ un proble`me de se´parabilite´.
En effet, de`s que le nombre de composantes galactiques re´alistes (i.e. non-gaussiennes) est stricte-
ment supe´rieur a` un, l’algorithme diverge dans les cas ou` il est applique´ a` des jeux de donne´es en
tempe´rature et polarisation jointes ou en tempe´rature seule. Ceci indiquerait qu’il existe de fortes
corre´lations entre les composantes galactiques en tempe´rature, a` la fois dans le plan et a` hautes
latitudes galactiques. La version actuelle de PolEMICA ne permet pas de traiter des composantes
corre´le´es spatialement, ce qui explique la divergence de l’algorithme dans ce cas. Nous continuons a`
travailler afin d’inclure dans PolEMICA un formalisme ne´cessaire au traitement de composantes
tre`s fortement corre´le´es spatialement. Ne´anmoins, une se´paration de type semi-aveugle reste possible,
en l’occurence, celle que a` laquelle nous nous re´fe´rons par A-fixe´e.
Dans le cas de la polarisation, la corre´lation spatiale des composantes semble affecter l’algorithme
moins significativement et les se´parations CMB-fixe´ et aveugle sont possibles. Dans ce cas, ou` l’al-
gorithme converge avec diffe´rents degre´s d’a priori, nous allons pouvoir e´valuer la perte de pre´cision
dans la reconstruction occasionne´e par l’abandon d’a priori. Pour estimer ceci, nous allons comparer
les barres d’erreur sur la reconstruction des spectres de puissance angulaire du CMB dans les cas
aveugle, CMB-fixe´ et A-fixe´e applique´s aux simulations de type [planck d] au cas A-fixe´e applique´
aux simulations de type [planck b] qui ne contiennent que du CMB et du bruit. Ce dernier cas
e´tant le plus favorable a` une reconstruction pre´cise du spectre de puissance du CMB.
Les re´sultats de cette analyse sont pre´sente´s en figure 9.23. Nous pouvons de prime abord voir
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Fig. 9.23 – Barres d’erreur de la reconstruction des spectres CEE` , C
BB
` et C
EB
` du CMB en µK
2
CMB a` 100 GHz,
dans le cas de se´parations aveugle (bleu), CMB-fixe´ (vert) et A-fixe´e (rouge) applique´es a` des simulations de type
[planck d] ainsi que dans le cas d’une se´paration A-fixe´e applique´e a` des simulations de type [planck b](noir).
que la reconstruction des spectres CEE` , C
BB
` et C
EB
` se comporte de manie`re similaire par rap-
port au degre´ d’a priori utilise´ pour re´aliser la se´paration. En effet, pour chacun d’entre eux, les
barres d’erreur correspondant aux se´paration CMB-fixe´ et A-fixe´e sont similaires et sont entre 25
et 50% plus grandes que dans le cas de re´fe´rence ou` seule la composante CMB est pre´sente dans les
simulations et pour lequel une se´paration A-fixe´e a e´te´ re´alise´e (un facteur 1.26 pour EE, 1.50 pour
BB et 1.29 pour EB). Cela signifie que dans le cadre de notre mode`le re´aliste, nous n’avons pas
besoin d’ajouter d’a priori sur les lois d’e´mission des composantes astrophysiques pour ame´liorer la
se´paration. Dans le cas aveugle les barres d’erreur sont multiplie´es par un facteur 1.59 pour EE,
13.5 pour BB (mais dans ce cas particulier la reconstruction est biaise´e par du bruit re´siduel) et 2.52
pour EB, par rapport aux barres d’erreur de re´fe´rence. A contrario, l’ajout d’a priori sur le spectre
e´lectromagne´tique du CMB est quant a` lui utile a` une reconstruction plus pre´cise des composantes.
9.6 Conclusion
Nous avons pre´sente´ au cours de ce chapitre la me´thode de se´paration de composantes PolE-
MICA, extension a` la polarisation de la me´thode Smica de´veloppe´e pour la tempe´rature. Ces deux
me´thodes ope`rent dans l’espace des harmoniques sphe´riques au travers des spectres de puissance
angulaire et optimisent l’ade´quation entre les donne´es et le mode`le des observations graˆce a` un
algorithme EM, de manie`re aveugle.
PolEMICA posse`de l’avantage de pouvoir traiter des observations en tempe´rature et en polarisa-
tion de manie`re simultane´e, tout en tenant compte des corre´lations entre tempe´rature et polarisation,
ainsi qu’entre les deux modes de polarisation. Cette me´thode permet e´galement de tenir compte ai-
se´ment d’a priori apporte´s par la the´orie, d’autres expe´riences ou d’autres me´thodes et de re´aliser
la se´paration uniquement sur l’espace des parame`tres suppose´s inconnus.
A` l’aide de simulations des observations de Planck, nous avons montre´ que cette me´thode est
performante. En jouant sur les degre´s de liberte´ de l’algorithme, nous avons pu extraire les re´ussites
et les limitations de notre me´thode. Ces re´sultats sont dans l’ensemble tre`s encourageants e´tant
donne´ qu’a` l’heure actuelle aucune me´thode de se´paration alternative posse´dant les proprie´te´s de
PolEMICA n’a e´te´ propose´e.
Afin de traiter des donne´es re´elles, certaines ame´liorations restent ne´anmoins a` inclure au sein de
l’algorithme. Nous avons montre´ que la prise en compte de composantes corre´le´es spatialement ou que
la conside´ration de lois d’e´mission posse´dant un indice spectral anisotrope seraient des e´volutions
ne´cessaires a` l’appre´hension de donne´es re´elles. En revanche, nous avons de´ja` re´alise´ la prise en
compte des effets instrumentaux pre´sente´e en 3.4 au sein de PolEMICA sans l’avoir mentionne´e
en raison du fait que nous avions affaire a` des simulations, par souci de clarte´.
Par rapport aux travaux pre´sente´s dans ce document, il sera e´galement inte´ressant d’essayer de
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donner des limites a` la se´paration des effets d’un champ magne´tique primordial sur la polarisation
du CMB, pre´sente´s au chapitre 5. Nous avons vu que l’effet de la rotation de Faraday duˆ a` ce
champ posse`de une signature spectrale unique et de ce fait la se´paration peut eˆtre evisage´e. Nous
avons e´galement tente´ d’appliquer PolEMICA aux donne´es relatives a` trois anne´es d’observation
de Wmap [Page et al. 2006], mais nous rencontrons pour l’instant des proble`mes de convergence de
l’algorithme probablement dus aux niveaux de bruit e´leve´s pre´sents dans les cartes en polarisation.
Notons, enfin, que les mode`les d’e´mission astrophysique que nous avons utilise´s en polarisation
sont insuffisants. En effet, pour les e´missions synchrotron et de poussie`re, les cartes polarise´es sont
ge´ne´re´es a` partir de simulations gaussiennes et ne sont pas physiques. Au chapitre 10, nous allons
pre´senter un mode`le de ces e´missions polarise´es que nous avons de´veloppe´, permettant de produire
des cartes du ciel bien plus re´alistes. Cependant, les travaux que nous y pre´sentons sont ulte´rieurs a`
ceux-ci et de fait, il faudra re´pe´ter l’analyse pre´sente´e ici a` partir de ce mode`le, afin de pouvoir un
jour envisager d’appliquer PolEMICA aux donne´es du satellite Planck.
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Chapitre 10
Mode´lisation des e´missions
galactiques polarise´es
10.1 Proble´matique
L’e´tude du fond diffus cosmologique entre dans une nouvelle e`re. Apre`s les mesures de pre´cision
des anisotropies en tempe´rature donne´es par l’expe´rience satellite Wmap, le de´fi est maintenant de
mesurer la polarisation de ce rayonnement. Cette dernie`re, plusieurs ordres de grandeur plus faible
que les anisotropies en tempe´rature, souffre e´galement de la pre´sence d’e´missions diffuses galactiques
fortement polarise´es, qui dominent l’information cosmologique a` toutes les fre´quences, a` grande
e´chelle. Il sera primordial dans le cadre du traitement des donne´es de Planck, par exemple, de
pouvoir s’affranchir de manie`re efficace des e´missions parasites, afin d’extraire le signal cosmologique.
En polarisation, nos connaissances sur les e´missions diffuses polarise´es de la Galaxie en sont a`
leurs balbutiements. A` ce jour, seuls le satellite Wmap et le ballon Archeops, respectivement a`
basses et hautes fre´quences, ont donne´ des mesures de la polarisation du ciel micro-onde a` grande
e´chelle, pre´sente´es respectivement aux chapitres 3.2 et 7. Cependant, ces mesures demeurent peu
re´solues et tre`s bruite´es. En vue du traitement des donne´es polarise´es de Planck et de la mise
en e´vidence des faibles signaux cosmologiques, il sera ne´cessaire de posse´der une connaissance plus
pre´cise des e´missions galactiques polarise´es.
De ce fait, nous avons voulu mode´liser les processus physiques responsables de ces e´missions
diffuses polarise´es de la Galaxie, afin d’en extraire des cartes-patron. L’objectif de ces travaux n’est
pas de reproduire de manie`re pre´cise les proprie´te´s spatiales de ces composantes, mais de donner
un cadre re´aliste a` la fois qualitativement et quantitativement afin de pre´parer le traitement des
prochaines expe´riences amene´es a` re´aliser des mesures de pre´cision de la polarisation du CMB,
comme Planck.
Pour ce faire, nous verrons que les principales e´missions polarise´es que sont l’e´mission synchrotron
et l’e´mission de la poussie`re sont toutes deux intrinse`quement lie´es au champ magne´tique de la
Galaxie. En effet par des processus physiques que nous de´taillerons, l’intensite´ de la polarisation
e´mise est fonction de l’orientation du champ magne´tique. Ainsi, nous allons tenter de mode´liser le
champ magne´tique galactique a` grande e´chelle et en trois dimensions, pour que l’on puisse inte´grer
son effet le long de la ligne de vise´e pour ge´ne´rer des cartes de l’e´mission polarise´e de la Galaxie.
Nous pre´senterons tout d’abord l’e´tat des lieu des mesures des e´missions galactiques polarise´es puis
la fac¸on dont nous mode´lisons ces e´missions. Nous essayerons enfin de comparer nos mode`les aux
donne´es existantes.
10.2 Observations des e´missions galactiques polarise´es
L’observation du ciel par le satellite Wmap [Page et al. 2006], en polarisation (voir 3.2) a montre´
que l’e´mission polarise´e de la Galaxie aux fre´quences d’e´tude du CMB peut eˆtre de´crite par un mode`le
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simple d’e´mission du milieu interstellaire a` deux composantes comprenant l’e´mission synchrotron et
l’e´mission thermique de la poussie`re. En accord avec les pre´dictions the´oriques, les contributions a`
la polarisation de l’e´mission par rayonnement de freinage et de l’e´mission “anormale” de la poussie`re
sont ne´gligeables (voir 2.7).
Concernant l’e´mission synchrotron polarise´e, les informations disponibles proviennent principale-
ment d’observations du ciel aux fre´quences radio. A` ce jour, un seul sondage en polarisation a` e´te´ re´a-
lise´ sur tout le ciel, a` 1.4 GHz, combinant les observations de l’he´misphe`re Nord [Wolleben et al. 2006]
et de l’he´misphe`re Sud [Testori et al. 2007], toutes deux re´alise´es avec une re´solution de ∼ 0.6◦. La
comparaison de cette carte avec celle mesure´e par Wmap a` 23 GHz montre une tre`s bonne corre´lation
spatiale. Cette e´mission est dominante pour ` . 50 et ν . 40 GHz.
Pour l’e´mission polarise´e de la poussie`re, nous avons vu que les seules informations disponibles
a` grande e´chelle dans le domaine de fre´quence qui nous inte´resse ont e´te´ fournies par l’expe´rience
ballon Archeops [Benoˆıt et al. 2004, Ponthieu et al. 2005] (voir chapitre 3.1 pour l’instrument et 7
pour l’analyse de´taille´e des donne´es polarise´es a` 353 GHz). Si l’e´mission de la poussie`re se comporte
statistiquement sur tout le ciel comme sur les 20% observe´s par Archeops l’e´mission polarise´e de
la poussie`re sera la composante dominante pour ν & 100 GHz.
Comme nous le verrons, les e´missions polarise´es du synchrotron et de la poussie`re retracent la
structure du champ magne´tique galactique. Des preuves comple´mentaires de cette structure sont
fournies par la polarisation de la lumie`re stellaire [Fosalba et al. 2002]. Cette lumie`re polarise´e est
produite par l’absorption se´lective de la lumie`re non polarise´e des e´toiles par les grains de poussie`re
aligne´s magne´tiquement a` la ligne de vise´e. Ces informations nous serviront e´galement a` mode´liser
l’e´mission de la Galaxie a` partir de la nature de son champ magne´tique.
Malgre´ ces mesures, notre connaissance de l’e´mission polarise´e de la Galaxie demeure insuffisante
pour traiter correctement les donne´es polarise´es d’expe´riences de plus grande pre´cision. C’est pour
cette raison que nous avons essaye´ de mode´liser ces e´missions a` partir d’un mode`le de champ ma-
gne´tique galactique, de la conside´ration des processus physiques responsables de cette polarisation
et d’une inte´gration de ces effets le long de la ligne de vise´e.
10.3 L’e´mission polarise´e des composantes galactiques
Supposons un milieu interstellaire contenant des e´lectrons relativistes et des grains de poussie`re,
soumis a` un champ magne´tique a` grande e´chelle. Nous allons voir que les e´missions polarise´es du
synchrotron et de la poussie`re sont re´gies localement par l’orientation de ce champ ainsi que par la
distribution des e´lectrons relativistes pour la premie`re et par la densite´ de poussie`re pour la seconde.
Tout au cours de ce chapitre, nous choisirons un repe`re galactocentrique {ux,uy,uz} a` partir duquel
nous de´finissons un repe`re de la ligne de vise´e {en, el, eθ}, comme indique´ sur la figure 10.1.
10.3.1 L’e´mission synchrotron
Le rayonnement synchrotron est produit par les e´lectrons relativistes se propageant le long des
lignes de champ magne´tique en de´crivant un mouvement he´lico¨ıdal. Ce rayonnement peut eˆtre tre`s
fortement polarise´ dans la direction perpendiculaire a` la direction de propagation des e´lectrons, c’est
a` dire dans la direction perpendiculaire au champ magne´tique [Rybicki & Lightman 1979] (voir fi-
gure 10.2). Aux fre´quences infe´rieure 10 GHz, les e´lectrons soumis au champ magne´tique provoquent
e´galement une rotation de Faraday du vecteur de polarisation, rendant sa mode´lisation plus com-
plexe [Beck 2001]. Cependant, la fre´quence la plus basse a` laquelle nous mode´liserons l’e´mission
synchrotron polarise´e correspond au canal de plus basse fre´quence de Wmap, 23 GHz, fre´quence a`
laquelle nous pouvons ne´gliger cet effet.
La polarisation est donc fonction de l’angle existant entre le champ magne´tique et la ligne de vise´e.
Par exemple, en vertu du fait que la polarisation produite est perpendiculaire au champ magne´tique,
si ligne de vise´e et champ magne´tique sont paralle`les, la polarisation observe´e sera nulle. A` l’inverse,
si la ligne de vise´e est perpendiculaire a` la ligne de champ, la polarisation observe´e sera maximale.
Afin de mode´liser cette e´mission, nous devons de prime abord construire un mode`le de la dis-
tribution d’e´lectrons relativistes au sein de la Galaxie, de laquelle va de´pendre l’intensite´ totale de
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Fig. 10.1 – De´finition des repe`res galactocentrique et de la ligne de vise´e que nous utiliserons au cours de ces
travaux.
la radiation et donc sa polarisation. Pour cela, nous reprendrons [Rybicki & Lightman 1979] qui
donnent une distribution exponentielle sur le disque galactique :
ne(r, z) = n0,ee
− r
hr,e cosh−2
z
hz,e
(10.1)
ou` hz,e est la hauteur caracte´ristique que nous prendrons e´gale a` 1 kpc et hr,e la distance radiale
caracte´ristique que nous prendrons e´gale a` 5 kpc (voir par exemple [Drimmel & Spergel 2001]).
Nous pouvons alors mode´liser l’intensite´ du rayonnement synchrotron de manie`re locale sur un
e´le´ment infinite´simal de la ligne de vise´e dρ en conside´rant l’anisotropie de l’e´mission en fonction
de la direction de propagation des e´lectrons relativistes (i.e. du champ magne´tique B) et de la
direction de la ligne de vise´e n. Cette intensite´ sera proportionnelle a` l’intensite´ du champ dans le
plan perpendiculaire a` la ligne de vise´e au carre´, ||B⊥||2 = B2l (ρ,n) +B2θ (ρ,n), et proportionnelle a`
la densite´ d’e´lectrons [Rybicki & Lightman 1979] :
dImode`les (ρ,n) = ne(ρ,n)
(
B2l (ρ,n) +B
2
θ (ρ,n)
)
dρ (10.2)
ou` Bi(ρ,n) ≡ B · ei, i ∈ {n, l, θ}. Nous pouvons exprimer les parame`tres de Stokes dQmode`les et
dUmode`les en fonction de cette intensite´ et de l’angle de polarisation γ
mode`le :
dQmode`les (ρ,n) = dI
mode`le
s (ρ,n) cos
(
2γmode`le(ρ,n)
)
dUmode`les (ρ,n) = dI
mode`le
s (ρ,n) sin
(
2γmode`le(ρ,n)
)
(10.3)
L’angle de polarisation γmode`le peut a` son tour eˆtre de´crit en fonction de conside´rations ge´ome´-
triques sur la projection du champ magne´tique dans le repe`re {en, el, eθ} lie´ a` la ligne de vise´e :
γmode`le(ρ,n) =
1
2
arctan
(
2 ·Bl(ρ,n) ·Bθ(ρ,n)
B2l (ρ,n)−B2θ (ρ,n)
)
(10.4)
A` partir de ces conside´rations et de ces de´finitions, en connaissant le champ magne´tique galactique
en 3 dimensions, nous pourrons inte´grer les parame`tres de Stokes que nous avons de´finis localement
sur la ligne de vise´e et de ce fait mode´liser l’e´mission synchrotron polarise´e.
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Fig. 10.2 – Sche´ma des figures de polarisation re´sultant des e´missions synchrotron et de la poussie`re, en pre´sence d’un
champ magne´tique galactique. Les e´lectrons relativistes produisent de la polarisation dans la direction perpendiculaire
aux lignes de champ. Les grains de poussie`re, dont le grand axe s’aligne perpendiculairement au champ, absorbent la
lumie`re optique des e´toiles selon la direction de leur grand axe et rayonnent dans le millime´trique dans cette direction,
perpendiculairement aux lignes de champ.
10.3.2 L’e´mission de la poussie`re galactique
Les grains de poussie`re du milieu interstellaire sont asyme´triques. Ils ont une forme oblate et de
ce fait nous pouvons leur de´finir un petit et un grand axe. Ils ont tendance a` aligner leur grand axe
perpendiculairement aux lignes de champ magne´tique et a` effectuer une rotation dont la vitesse an-
gulaire est oriente´e paralle`lement au champ magne´tique (voir figure 10.2) [Fosalba et al. 2002]. Ceci
reste cependant a` ponde´rer car les me´canismes d’alignement des grains restent spe´culatifs, a` de´faut de
mesures plus pre´cises (voir par exemple [Mathis 1986, Goodman & Whittet 1995, Rao et al. 1998]).
Cependant, comme nous allons le voir, l’observation de la lumie`re polarise´e des e´toiles rend cohe´rente
cette approximation.
En effet, les grains de poussie`re sont e´claire´s dans le domaine optique par les e´toiles. Ils absorbent
la lumie`re pre´fe´rentiellement selon leur grand axe et il en re´sulte que la lumie`re d’e´toile que nous
observons a` travers eux s’en trouve polarise´e perpendiculairement a` cet axe. La lumie`re absorbe´e est
re´e´mise dans le millime´trique avec une polarisation paralle`le au grand axe et donc perpendiculaire aux
lignes de champ magne´tique (voir figure 10.2). C’est l’e´mission thermique polarise´e de la poussie`re.
L’observation de la lumie`re polarise´e des e´toiles dans le domaine optique [Fosalba et al. 2002]
montre que l’orientation des grains de poussie`re est cohe´rente avec un champ magne´tique principa-
lement situe´ dans le plan de la Galaxie et suivant ses bras-spiraux, comme nous pouvons les observer
dans d’autre galaxies comme M51 [Berkhuijsen et al. 1997] (voir figure 10.3). Il semble donc naturel
que l’e´mission thermique soit e´galement cohe´rente.
De fac¸on analogue a` l’e´mission synchrotron dont l’intensite´ de´pendait de la densite´ d’e´lectrons
relativistes, l’intensite´ de l’e´mission de la poussie`re va de´pendre de la densite´ des grains. Celle-ci est
mode´lise´e de manie`re analogue, avec une distribution exponentielle sur le disque galactique :
nd(r, z) = n0,de
− r
hr,d cosh−2
z
hz,d
(10.5)
ou` hz,d est la hauteur caracte´ristique que nous prendrons e´gale a` 0.1 kpc et hr,d la distance radiale
caracte´ristique que nous prendrons e´gale a` 3 kpc. Toujours de manie`re analogue a` ce que nous avons
fait pour l’e´mission synchrotron, nous allons de´finir l’intensite´ e´mise par les grains de poussie`re de
manie`re locale, sur un e´le´ment infinite´simal de la ligne de vise´e dρ. Ici, cette intensite´ ne de´pendra
pas de l’intensite´ du champ magne´tique mais uniquement de la densite´ des grains :
dImode`led (ρ,n) = nd(ρ,n)dρ (10.6)
Pour de´duire les parame`tres de Stokes en fonction de l’intensite´ et de l’angle de polarisation, pour
l’e´mission thermique de la poussie`re il faudra eˆtre plus attentifs. En effet, les grains de poussie`re
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e´tant en rotation, une extinction de la polarisation est a` prendre en compte. Elle s’exprimera par
un terme supple´mentaire en sin2 α ou` α = (B̂,n). De plus, l’extinction observe´e est plus forte que
celle a` laquelle nous pouvons nous attendre par cet effet. Pour cela, nous rajoutons empiriquement
un terme Fnorm ≡ sinα afin d’en rendre compte. Les parame`tres de Stokes relatifs a` la polarisation
pour la poussie`re s’e´crivent alors :
dQmode`led (ρ,n) = dI
mode`le
d (ρ,n) cos
(
2γmode`le(ρ,n)
)
sin2 (α(ρ,n)) · Fnorm
dUmode`led (ρ,n) = dI
mode`le
d (ρ,n) sin
(
2γmode`le(ρ,n)
) · sin2 (α(ρ,n)) · Fnorm (10.7)
ou` γmode`le est le meˆme angle de polarisation que pour le synchrotron, de´fini en (10.4). Par construc-
tion dans nos repe`res de´finis en figure 10.1, nous pouvons voir que α = γmode`le.
Ici encore, a` partir de la connaissance du champ magne´tique galactique nous pourrons inte´grer les
parame`tres de Stokes que nous avons de´finis localement sur la ligne de vise´e et de ce fait mode´liser
l’e´mission de la poussie`re polarise´e.
10.4 Le champ magne´tique galactique
Pour mode´liser les e´missions polarise´es de la Galaxie, nous devons connaˆıtre en chaque point
de la Galaxie l’intensite´ et l’orientation du champ magne´tique. Pour cela, nous allons construire un
mode`le en trois dimensions du champ magne´tique galactique, le plus re´aliste possible.
Fig. 10.3 – Gauche : Directions et intensite´s du champ magne´tique a` grande e´chelle observe´ dans le plan du disque
de la Galaxie M51 [Berkhuijsen et al. 1997]. Nous pouvons voir que les lignes de champ suivent les bras-spiraux.
Droite : Motif global des directions du champ magne´tique de notre Galaxie de´duit de mesure de rotation de Faraday
de signaux de pulsars (b < 8◦) [Han et al. 2006], projete´ sur le plan galactique.
10.4.1 Observations a` grande e´chelle
Les observations d’autres galaxies, quels que soient leurs redshifts, montrent que la plupart d’entre
elles posse`dent un champ magne´tique, d’intensite´ de l’ordre du µG, a` grande e´chelle, suivant ses bras
spiraux [Sofue et al. 1986, Beck et al. 1996, Wielebinski 2005]. Ces champs pourrait avoir plusieurs
origines que nous avons brie`vement discute´ en 5.1. Bien que l’on puisse conside´rer en premie`re
approximation que le champ suit les bras-spiraux de la Galaxie, il s’ave`re que sa nature peut eˆtre
plus complexe [Wielebinski 2005, Han et al. 2006, Beck 2006], avec notamment des directions du
champ inverse´es localement, une intensite´ a` grande e´chelle de´pendant du rayon par rapport au centre
galactique [Beck 2001] ou encore l’apparition d’une composante turbulente que nous de´taillerons
ulte´rieurement.
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Par exemple, la structure a` grande e´chelle de notre Galaxie peut eˆtre sonde´e en trois dimensions
par la mesure de la rotation de Faraday des signaux provenant de pulsars. [Han et al. 2006] ont
re´pertorie´ des mesures de la rotation de Faraday associe´e a` un grand nombre de pulsars, mettant en
e´vidence un champ magne´tique oriente´ dans le sens trigonome´trique (vu du poˆle Nord de la Galaxie)
dans les bras-spiraux et dans le sens inverse dans les espaces inter-bras. C’est ce que l’on appelle un
champ bisymme´trique spiral (BSS).
Comme nous l’avons vu au paragraphe 10.3, les processus physiques responsables de la polarisa-
tion des e´mission galactiques, sous nos hypothe`ses, ne de´pendent que de l’orientation et de l’intensite´
du champ et non de son sens. De ce fait, que les espaces inter-bras aient un champ dont le sens est
trigonome´trique ou non, cela ne changera pas la nature des e´missions. De ce fait, nous simulerons
un champ magne´tique oriente´ en spirale autour du centre galactique, mais dont le sens correspond
a` une rotation dans les sens trigonome´trique sur tout le plan.
10.4.2 Mode´lisation du champ magne´tique galactique
Pour mode´liser le champ magne´tique a` 3 dimensions, nous nous appuierons sur le mode`le de´-
veloppe´ par l’e´quipe Wmap [Page et al. 2006]. Ce mode`le, dans le repe`re galactocentrique en coor-
donne´es cylindriques {ur,uφ,uz} que nous avons de´finis en figure 10.1, s’e´crit en chaque point de la
Galaxie :
BWMAP = B0 ·
[
cos
(
ψ(r)
)
cos
(
χ(z)
) · ur
+sin
(
ψ(r)
)
cos
(
χ(z)
) · uφ
+sin
(
χ(r)
) · uz] (10.8)
ou` ψ(r) est un angle ve´rifiant ψ(r) ≡ ψ0+ψ1 ln(r/r0) et χ(z) un angle ve´rifiant χ(z) ≡ χ0 tanh(z/z0).
ψ0, ψ1, r0, χ0 et z0 sont des parame`tres du mode`le [Page et al. 2006], que nous ajusterons a` partir
des donne´es Wmap a` 23 GHz en 10.5.3. Ce mode`le, bien qu’incluant une de´pendance logarithmique,
de´crit des lignes de champ trop circulaires et n’est pas satisfaisant au regard des observations du
champ magne´tique galactique. Nous allons reprendre la de´pendance en χ(z) de ce mode`le mais nous
allons lui donner une forme plus proche d’une spirale logarithmique, plus en ade´quation avec la forme
suppose´e des bras spiraux, en reprenant la notation de [Sofue et al. 1986] :
Blog = B0 ·
[
cos
(
φ+ β
)
ln
(
r
r0
)
sin(p) cos
(
χ(z)
) · ur
− cos (φ+ β) ln ( r
r0
)
cos(p) cos
(
χ(z)
) · uφ
+sin
(
χ(z)
) · uz] (10.9)
ou` p est un parame`tre de´crivant l’angle d’attaque des bras-spiraux, β est parame`tre de´fini a` partir de
p(r) et ve´rifiant β = 1/ tan(p) et χ(z) est de´fini de la meˆme fac¸on que dans (10.8). Nous ajusterons
les parame`tres de ce mode`le a` partir des donne´es Wmap a` 23 GHz en 10.5.3. Nous nous re´fe´rerons
au champ magne´tique Blog en tant que “mode`le raffine´”, tandis que BWMAP sera de´nomme´ “mode`le
Wmap”.
Notons que la de´pendance de l’intensite´ du champ en fonction de la distance au centre galactique
(voir [Beck 2001]) peut eˆtre ajoute´e aise´ment en remplac¸ant B0 par B0(r). Cette dernie`re a e´te´
mesure´e et semble ve´rifier une loi exponentielle en fonction de la distance au centre galactique
[Han et al. 2006]. Cependant, cette de´pendance est faible et elle ne figure pas a` ce jour dans notre
mode`le.
A` partir des champs que nous avons de´finis, BWMAP et Blog, nous allons pouvoir associer a`
chaque point d’une ligne de vise´e traversant la Galaxie une intensite´ et une orientation du champ
magne´tique. Nous pourrons alors exprimer les parame`tres de Stokes pour les e´mission polarise´es du
synchrotron et de la poussie`re, qui en de´pendent.
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10.4.3 Composante turbulente
Outre le champ magne´tique a` grande e´chelle pre´sent au sein de la Galaxie, dont nous avons
pre´sente´ les mesures et que nous avons essaye´ de mode´liser, il existe un champ magne´tique a` plus
petite e´chelle. En effet, certains pulsars ayant e´te´ observe´s, proches dans le ciel, posse`dent des
mesures de rotation de Faraday tre`s diffe´rentes indiquant une structure du champ irre´gulie`re pour
des e´chelles plus petites que la centaine de pc [Lyne & Smith 1989]. De plus, il apparaˆıt que ce
champ a` petite e´chelle est d’une intensite´ comparable a` celui a` grande e´chelle, de l’ordre de quelques
µG [Rand & Kulkarni 1989, Ohno & Shibata 1993] et pouvant meˆme eˆtre plus forte a` des e´chelles de
l’ordre du pc. De fait, ce champ magne´tique irre´gulier existe a` toutes les e´chelles. [Han et al. 2004] ont
donne´ une description de sa loi de puissance en fonction de l’e´chelle k, EB(k) = C(k·kpc−1)−0.37±0.10
pour des e´chelles allant de 0.5 a` 15 kpc, de´crivant un champ dont l’orientation est distribue´e de
manie`re gaussienne et dont l’intensite´ de´croˆıt a` mesure que l’e´chelle conside´re´e augmente.
Cependant, un champ dont la distribution des orientations est gaussienne ne permet pas de repro-
duire les structures de la Galaxie, aux e´chelles qui nous inte´ressent. De plus, un champ magne´tique
oriente´ ale´atoirement, par sommation de son effet le long de la ligne de vise´e, provoquerait une forte
de´polarisation, car nous inte´grerions toutes les directions de polarisation. Le champ a` petite e´chelle
ne devrait pas avoir une orientation ale´atoire mais eˆtre turbulent. Re´cemment, des algorithmes de
mode´lisation d’un tel champ ont vu le jour, en s’appuyant sur des simulations magne´tohydrodyna-
miques (MHD), comme le code Hammurabi [Waelkens 2005]. Ne´anmoins, nous n’avons pas a` ce
jour inte´gre´ de simulation de la composante turbulente du champ dans notre mode´lisation, bien que
cela reste a` faire au vu de l’importante contribution qu’elle peut repre´senter aux petites e´chelles,
visibles par Planck ainsi qu’en raison de son intensite´ significative.
10.5 Re´alisation des cartes I, Q et U pour les e´missions po-
larise´es de la Galaxie
Nous avons pre´sente´ la fac¸on dont la polarisation des e´missions synchrotron et de la poussie`re
est ge´ne´re´e. Nous avons vu que pour ces deux e´missions, la polarisation que nous mesurerons serait
localement d’une part fonction de la densite´ d’e´lectrons relativistes pour l’e´mission synchrotron et de
grains pour la poussie`re et d’autre part fonction de l’intensite´ et de la direction du champ magne´tique
galactique. Nous avons donne´ les e´quations nous servant a` mode´liser les densite´s en (10.1) et (10.5)
et nous avons pre´sente´ deux mode`les de champ magne´tique galactique a` grande e´chelle et en trois
dimensions en (10.8) et (10.9).
10.5.1 Inte´gration sur la ligne de vise´e
Afin d’estimer les parame`tres de Stokes pour le synchrotron et l’e´mission de la poussie`re, il va
falloir inte´grer les parame`tres de Stokes locaux pour dI, dQ et dU le long de la ligne de vise´e, pour
synchrotron et poussie`re. Nous utiliserons la pixe´lisation HEALPix [Go´rski et al. 1999] pour ge´ne´rer
des cartes, aussi associerons nous a` chaque pixel, une ligne de vise´e ρ de´finie par sa direction n dans
les syste`mes de coordonne´es que nous avons de´finis aux paragraphes pre´ce´dent. Sur cette ligne de
vise´e, nous choisirons un certain nombre de points (typiquement une centaine), sur lesquels nous
inte´grerons les processus physiques :
Imode`les,d (n) =
∫
dImode`les,d (ρ,n)dρ
Qmode`les,d (n) =
∫
dQmode`les,d (ρ,n)dρ
Umode`les,d (n) =
∫
dUmode`les,d (ρ,n)dρ (10.10)
Ainsi, pour les deux e´missions galactiques polarise´es principales, nous obtenons des cartes I, Q
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et U du ciel. Les re´sultats que nous pre´senterons ici ont e´te´ re´alise´s a` la re´solution HEALPix de
Nside = 32.
10.5.2 Ge´ne´ration des cartes et extrapolation
En raison de la simplicite´ de notre mode`le, les cartes ge´ne´re´es ne posse`dent pas les caracte´ristiques
re´elles de la Galaxie. En effet, les mode`les de distribution de la matie`re, par exemple, ne refle`tent pas
la re´partition effective de la matie`re au sein de la Galaxie, mais seulement ses proprie´te´s ge´ne´rales.
De meˆme pour le champ magne´tique. Afin de re´aliser des cartes plus re´alistes, nous allons ajouter
l’information relative aux caracte´ristiques spatiales de la Galaxie au sein des cartes polarise´es a` l’aide
de cartes-patron de l’intensite´ mesure´es respectivement a` basse fre´quence pour le synchrotron et a`
haute fre´quence pour la poussie`re. Ceci sera re´alise´ en divisant la carte de polarisation du mode`le
par la carte en intensite´ du mode`le et en la multipliant par la carte-patron. Pour l’intensite´, nous
utiliserons directement ces cartes-patrons. De plus, afin d’obtenir les cartes des e´missions polarise´es
a` une fre´quence donne´e, il faudra re´aliser une extrapolation.
? e´mission synchrotron : La carte patron que nous utiliserons pour l’intensite´ de l’e´mission
synchrotron est la carte mesure´e a` 408 MHz par [Haslam et al. 1982], IHaslam. Nous extrapo-
lerons les cartes que nous produisons a` la fre´quence ν en supposant un spectre e´lectromagne´-
tique d’indice spectral constant sur le ciel βs = −3.1 et un degre´ de polarisation Πs = 0.75
[Rybicki & Lightman 1979]. Ainsi, nous pouvons mode´liser les parame`tres de Stokes a` la fre´-
quence ν, a` partir de la carte patron en intensite´ IHaslam et des cartes I
mode`le
s , Q
mode`le
s et
Umode`les de notre mode`le :
Is(ν,n) = IHaslam(n) ·
( ν
0.408 GHz
)βs
Qs(ν,n) = Πs ·
( ν
0.408 GHz
)βs ·Qmode`les (n) · (IHaslam(n)Imode`les (n)
)
Us(ν,n) = Πs ·
( ν
0.408 GHz
)βs · Umode`les (n) · (IHaslam(n)Imode`les (n)
)
(10.11)
? e´mission de la poussie`re : Les cartes de poussie`re seront re´alise´es de manie`re similaire a` celles
du synchrotron, a` l’exception de la carte patron, de l’indice spectral et du degre´ de polarisation.
La carte patron que nous utilisons pour la poussie`res est la carte FDS [Finkbeiner et al. 1999]
extrapole´e a` 353 GHz, IFDS (voir 7.4.2). Pour l’e´mission de la poussie`re nous choisirons e´ga-
lement un indice spectral constant sur le ciel βd = 2.0 [Schlegel et al. 1998]. Le degre´ de
polarisation sera Πd = 0.1, en accord avec nos re´sultats a` partir des donne´es polarise´es a` 353
GHz d’Archeops (voir 7.4.2). Ainsi, nous pouvons mode´liser les parame`tres de Stokes a` la
fre´quence ν, a` partir de la carte patron en intensite´ IFDS et des cartes I
mode`le
d , Q
mode`le
d et
Umode`led de notre mode`le :
Id(ν,n) = IFDS(n) ·
( ν
353 GHz
)βd
Qd(ν,n) = Πd ·
( ν
353 GHz
)βd ·Qmode`led (n) · ( IFDS(n)Imode`led (n)
)
Ud(ν,n) = Πd ·
( ν
353 GHz
)βd · Umode`led (n) · ( IFDS(n)Imode`led (n)
)
(10.12)
De la manie`re pre´sente´e ici, a` partir de notre mode`le, nous pourrons simuler les e´missions syn-
chrotron et de la poussie`re polarise´es a` une fre´quence donne´e. Nous allons, apre`s avoir au pre´alable
ajuste´ les parame`tres des mode`les de champ magne´tique, comparer nos simulations aux donne´es
disponibles en polarisation, a` savoir les donne´es des expe´riences Wmap et Archeops.
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10.5.3 Ajustement des parame`tres des mode`les de champ magne´tique
Pour ajuster les parame`tres de nos deux mode`les de champ magne´tique galactique pre´sente´s en
10.4.2, nous allons comparer l’angle de polarisation pre´dit par notre mode`le pour le synchrotron a`
celui calcule´ a` partir des donne´es Wmap a` 23 GHz [Page et al. 2006]. Pour ce faire, nous repren-
drons la me´thode pre´sente´e dans [Page et al. 2006]. Cette me´thode s’appuie sur la maximisation de
l’estimateur Γ :
Γ ≡ 1
Ni∈P06
∑
i∈P06
cos
(
2
(
γmode`le(i)− γWMAP(i))) (10.13)
ou` i de´signe un pixel appartenant au masque P06 (i ∈ P06) de Wmap (voir 3.2.3), contenant Ni∈P06
pixels a` une re´solution donne´e. Les angles de notre mode`le et les angles des donne´es Wmap ve´rifient :
γmode`le(i) =
1
2
arctan
(
−U
mode`le
s (i)
Qmode`les (i)
)
γWMAP(i) =
1
2
arctan
(
−U
WMAP
s (i)
QWMAPs (i)
)
(10.14)
ou` QWMAPs (i) et U
WMAP
s (i) sont respectivement les cartes Q et U des donne´es Wmap a` 23 GHz.
Ces angles sont repre´sente´s en figure 10.4. Nous pouvons y voir, au bruit de Wmap pre`s, une tre`s
grande corre´lation entre les donne´es et notre mode`le.
Fig. 10.4 – Gauche : Carte du ciel de l’angle de polarisation γWMAP calcule´ a` partir des cartes Wmap a` 23 GHz
[Page et al. 2006], a` partir de l’e´quation (10.14). Droite : Carte du ciel de l’angle de polarisation γmode`le calcule´ a`
partir du “mode`le raffine´” pour les parame`tres de´finis en (10.16). Pour ces deux cartes, l’angle de polarisation est
compris entre −pi/2 (bleu) et pi/2 (rouge). Nous pouvons observer une tre`s bonne ade´quation entre le mode`le et les
donne´es.
Apre`s ajustement du parame`tre Γ sur une grille de parame`tres, pour le “mode`le Wmap”, nous
trouvons les parame`tre optimise´s suivants :
ψ0 = 63.5
◦, ψ1 = 36
◦, r0 = 8 kpc, χ0 = 22.4
◦, z0 = 1 kpc (10.15)
Enfin, pour le “mode`le raffine´” :
p = −26.1◦, r0 = 7.1 kpc, χ0 = 22.4◦, z0 = 1 kpc (10.16)
10.6 Comparaison aux donne´es polarise´es a` grande e´chelle
Nous allons comparer les cartes du ciel que nous ge´ne´rons pour les e´missions polarise´es du syn-
chrotron et de la poussie`re galactique, aux seules donne´es disponibles a` grande e´chelle en polarisation
et aux fre´quences d’e´tude du CMB, a` savoir les donne´es de l’expe´rience Wmap [Page et al. 2006]
aux basses fre´quences et de l’expe´rience Archeops a` 353 GHz. Nous comparerons les donne´es a` nos
deux types de mode`les de champ magne´tique, “Wmap” et “raffine´”, dans l’espace re´el ainsi que dans
l’espace des harmoniques sphe´riques en comparant les spectres de puissance angulaire.
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10.6.1 Dans l’espace re´el
Les cartes de nos mode`les, extrapole´es aux fre´quences d’inte´reˆt, sont compare´es aux donne´es
Wmap a` 23 GHz en figure 10.5 et aux donne´es Archeops a` 353 GHz en figure 10.6.
Fig. 10.5 – Colonne de gauche, de haut en bas : Cartes I, Q et U mesure´es a` 23 GHz par Wmap [Page et al. 2006],
en µKCMB. Colonne du milieu, de haut en bas : Cartes I, Q et U ge´ne´re´es a` partir le “mode`le Wmap” incluant le
champ magne´tique BWMAP, en µK
CMB, extrapole´es a` 23 GHz. Colonne de droite, de haut en bas : Cartes I, Q et U
ge´ne´re´es a` partir le “mode`le raffine´” incluant le champ magne´tique Blog, en µK
CMB, extrapole´es a` 23 GHz.
? comparaison aux cartes Wmap a` 23 GHz : Nous pouvons voir, de prime abord, que la carte I
de Wmap a` 23 GHz n’est que peu corre´le´e spatialement a` la carte-patron [Haslam et al. 1982]
a` 0.408 GHz extrapole´e a` 23 GHz. Ceci est explique´ par [Page et al. 2006] par l’effet d’une
extrapolation a` l’aide d’un indice spectral constant sur le ciel, alors qu’il faudrait conside´rer
un indice spectral anisotrope, −3.4 . βs . −2.3. De plus, la pre´sence d’une composante “anor-
male”de la poussie`re, discute´e en 2.7, augmentant la puissance aux basses fre´quences, pourrait
expliquer la forte corre´lation qui existe entre la carte I mesure´e a` 23 GHz par Wmap et la
carte-patron FDS [Finkbeiner et al. 1999]. Cependant, les corre´lations spatiales entre les don-
ne´es Wmap a` 23 GHz et nos mode`les pour les cartes Q et U sont tre`s bonnes, particulie`rement
pour le “mode`le raffine´”. Nous reproduisons la localisation spatiale, la forme et l’amplitude
des re´gions du ciel pour lesquelles les cartes Q et U sont extre´males, au bruit Wmap pre`s.
Ceci semble indiquer que l’hypothe`se d’un indice spectral anisotrope pour la loi de puissance
de l’e´mission synchrotron, qui n’a pas de raison physique d’eˆtre diffe´rente en tempe´rature et
en polarisation, est insuffisante pour expliquer la faible corre´lation existant entre Wmap et
[Haslam et al. 1982].
? comparaison aux cartes Archeops a` 353 GHz : Nous pouvons voir que sur les 30% du ciel
observe´s par Archeops, la corre´lation entre la carte I mesure´e a` 353 GHz et la carte-patron
FDS est tre`s bonne. Pour les cartes Q et U d’Archeops, le niveau de bruit est trop e´leve´ pour
pouvoir tirer des conclusions sur l’ade´quation entre les donne´es et nos mode`les. C’est pour
cette raison que nous comparerons cette dernie`re a` l’aide des spectres de puissance angulaire
auxquels nous pourrons soustraire le bruit graˆce a` des simulations. Cependant, l’exce`s de
puissance observe´ dans la carte Q d’Archeops semble corre´le´ a` ce que l’on peut observer dans
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Fig. 10.6 – Colonne de gauche, de haut en bas : Cartes I, Q et U mesure´es a` 353 GHz par Archeops
[Ponthieu et al. 2005], en µKCMB. Colonne du milieu, de haut en bas : Cartes I, Q et U ge´ne´re´es a` partir le “mode`le
Wmap” incluant le champ magne´tique BWMAP, en µK
CMB, extrapole´es a` 23 GHz. Colonne de droite, de haut en bas :
Cartes I, Q et U ge´ne´re´es a` partir le “mode`le raffine´” incluant le champ magne´tique Blog, en µK
CMB, extrapole´es a`
23 GHz.
les deux mode`les dans cette meˆme re´gion.
La comparaison des cartes ge´ne´re´es a` partir de notre mode`le avec les donne´es de Wmap et
d’Archeops, bien que les mode`les soient simples, semble tre`s encourageante. Ne´anmoins, meˆme si les
structures spatiales a` grande e´chelle semblent eˆtre reproduites, il va falloir re´aliser cette comparaison
a` l’aide des spectres de puissance angulaire, auxquels nous pourrons graˆce a` des simulation soustraire
le bruit et e´tudier l’ade´quation a` un niveau plus statistique.
10.6.2 Dans l’espace des spectres de puissance angulaire
Nous allons maintenant pre´senter la comparaison entre les donne´es disponibles a` grande e´chelle
et les mode`les d’e´mission polarise´e de la Galaxie que nous avons ge´ne´re´s, dans l’espace des spectres
de puissance angulaire.
Cette e´tude sera re´alise´e sur diffe´rents masques, correspondant a` des coupures en latitude galac-
tique, ainsi que pour la couverture Archeops, a` l’instar de ce que nous avons fait au chapitre 7.
De ce fait, l’estimation directe des spectres de puissance angulaire a` partir des cartes sera biaise´e.
E´tant donne´ que nous ne nous inte´ressons pas ici au CMB mais aux e´missions galactiques pour
lesquelles les spectre CTB` et C
EB
` ne sont pas de´finis nuls, nous n’utiliserons pas la me´thode de´crite
en 7.3 pour laquelle le calcul de ces spectres n’est pas imple´mente´ a` ce jour. Nous lui pre´fe´rerons un
de´biaisage utilisant le calcul des matrices de couplage de modes M``′ induites par le masque utilise´
(voir 3.4).
Estimation des spectres de puissance angulaire
A` partir d’un jeu de cartes I, Q et U , que ce soit pour les donne´es Wmap, Archeops ou
pour nos mode`les, quelle que soit le masque utilise´, nous calculons de prime abord les pseudo-C` en
tempe´rature et polarisation, C˜`.
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L’e´quation (3.1) sera e´crite ici en conside´rant conjointement CTT` , C
EE
` , C
BB
` , C
TE
` , C
TB
` et
CEB` , en raison du me´lange existant entre les modes E et B dans le cas d’une couverture incomple`te
du ciel. 
C˜TT`
C˜EE`
C˜BB`
C˜TE`
C˜TB`
C˜EB`
 =
∑
`′
M``′(W`′) · B2`′ · F`′ · P2`′ ·︸ ︷︷ ︸
M``′

CTT`′
CEE`′
CBB`′
CTE`′
CTB`′
CEB`′
 (10.17)
ou` :
? M``′(W`′) : La matrice de couplage des modes est non-diagonale. Elle induit un me´lange entre
E et B. Elle est de´finie a` partir du spectre de puissance angulaire du masque W`′ en annexe
B.4.
? B`′ : La fonction de transfert des lobes de l’instrument se pre´sente ici sous la forme d’une matrice
diagonale e´tant donne´ que le lobe de l’instrument n’induit pas de me´lange entre T , E et B.
Nous l’utiliserons dans le cas du calcul des spectres de puissance pour Wmap et Archeops.
Nos simulations ne sont pas convolue´es a` un lobe et nous supposerons B`′ e´gale a` la matrice
identite´, pour tout `′. Pour Wmap, nous utiliserons les fonctions de transfert des lobes donne´es
sur Lambda (Legacy Archive for Microwave Background Data Analysis)1. Pour Archeops,
nous utiliserons les fonctions de transfert des lobes de´crites dans [Mac´ıas-Pe´rez et al. 2006].
? F`′ : La fonction de transfert due au filtrage n’entraˆıne pas de me´lange entre T , E et B.
Nous l’avons suppose´e diffe´rente de la matrice identite´ uniquement dans le cas d’Archeops
ou` nous avons utilise´ la fonctions de´crite dans [Mac´ıas-Pe´rez et al. 2006]. Elle reste ne´anmoins
diagonale.
? P`′ : La fonction de transfert due a` la pixe´lisation du ciel n’induit pas de couplage entre T , E
et B. Elle se pre´sente donc sous la forme d’une matrice diagonale. Cette fonction est fournie
avec le paquetage HEALPix [Go´rski et al. 1999] que nous avons utilise´. Elle sera utilise´e de
la meˆme manie`re pour les donne´es Wmap, Archeops et pour nos simulations.
Les spectres de puissance angulaire seront estime´s par inversion de l’e´quation (10.17) :
C` ≡

CTT`
CEE`
CBB`
CTE`
CTB`
CEB`
 =
∑
`′
M−1``′ ·

C˜TT`′
C˜EE`′
C˜BB`′
C˜TE`′
C˜TB`′
C˜EB`′
 =
∑
`′
M−1``′ · C˜`′ (10.18)
Cependant, cette e´quation ne peut pas eˆtre e´crite inde´pendamment pour chaque type de C` e´tant
donne´ que la couverture incomple`te du ciel en polarisation induit un couplage entre les modes E et
B. Concre`tement, l’inversion de l’e´quation 3.1 sera re´alise´e conjointement pour CEE` et C
BB
` et de
manie`re inde´pendante pour les autres spectres.
Soustraction du bruit, des autres composantes et calcul des barres d’erreur
Pour les spectres de puissance angulaire calcule´s a` partir des donne´es Wmap et Archeops nous
allons devoir estimer le spectre de puissance angulaire du bruit, en tempe´rature et polarisation afin
de le soustraire. Bien que le bruit instrumental pour ces deux expe´riences soit sous-dominant en
tempe´rature il repre´sente un niveau significatif en polarisation, en particulier aux petites e´chelles
angulaires ou` il devient meˆme dominant. Pour ces deux expe´riences le spectre de puissance angulaire
du bruit sera estime´ a` partir de simulations, dont la production diffe`re :
? simulations de bruit Wmap : Afin de simuler des cartes de bruit I, Q et U pour Wmap, nous
allons ge´ne´rer des cartes ale´atoires gaussiennes ayant une variance e´gale au niveau de bruit
1 http://lambda.gsfc.nasa.gov
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moyen par pixel donne´ pour chacune des bandes Wmap sur Lambda1, corrige´s de la taille des
pixels que nous utilisons pour ces simulations (Nside = 32). Ces cartes seront ponde´re´es par la
racine du nombre d’observations effectue´es sur chacun de ces pixels :
σX,ν(n) = σX,ν0 ·
rand(n)√
NX,νobs (n)
, X ∈ {I,Q, U} (10.19)
A` partir de ces cartes de bruit simule´es, nous calculerons les spectres de puissance angulaire
a` l’aide de la meˆme me´thode que pour les donne´es (voir ci-dessus). Les spectres de puissance
angulaire finaux du bruit N` seront e´gaux a` la moyenne des spectres de puissance angulaire
obtenus a` partir d’une centaine de re´alisations de ces simulations.
? simulations de bruit Archeops : Les carte de bruit Archeops I, Q et U seront ge´ne´re´es de
la meˆme manie`re qu’au chapitre 7 en 7.3.3. Les spectres de puissance angulaire finaux N` du
bruit sont ensuite obtenus de la meˆme manie`re que pour Wmap.
Pour Wmap et Archeops, les spectres de puissance angulaire du bruit sont soustraits a` ceux des
donne´es. De plus, nous ne nous inte´ressons pas pour cette comparaison a` la contribution du CMB,
bien que faible en polarisation. Nous la soustrayons en ge´ne´rant les spectres de puissance angulaire
du CMB CCMB` pour un mode`le ΛCDM correspondant aux parame`tres cosmologiques estime´s a`
partir de 3 ans de donne´es Wmap [Spergel et al. 2006]. Enfin, en tempe´rature nous soustrayons le
spectre de puissance angulaire de la composante due au rayonnement de freinage, Cff` , calcule´ avec
la me´thode que nous venons de pre´senter a` partir de la carte issue de la se´paration de composantes
MEM de Wmap [Hinshaw et al. 2006]2.
Csync` + Cdust` = Cdata` −
(N` + CCMB` + Cff` ) (10.20)
De cette manie`re, des donne´es Wmap et Archeops nous extrayons une estime´e de la somme
des spectres de puissance angulaire des e´missions synchrotron et de la poussie`re, en tempe´rature et
en polarisation. Bien entendu, cette soustraction ne sera pas applique´e aux spectres de puissance
angulaire de nos mode`les, ne comprenant que ces deux e´missions.
Les barres d’erreur, a` la fois pour Wmap et Archeops, seront estime´es a` partir des simulations
de bruit, exactement comme en 7.3.3.
Re´sultats
Nous pre´sentons les re´sultats que nous avons obtenus lors de la comparaison des donne´es a`
notre “mode`le raffine´”. Les re´sultats concernant le “mode`le Wmap”, tre`s proches de ceux du “mode`le
raffine´”, ne sont pas pre´sente´s ici par souci de concision et de clarte´.
Nous pre´sentons la comparaison entre les spectres de puissance angulaire des donne´es Wmap et
Archeops et notre mode`le dans le cas qui nous a semble´ le plus repre´sentatif de l’ade´quation, a`
savoir a` 23 GHz pour Wmap et pour une coupure galactique |b| > 5 pour les deux expe´riences. Les
re´sultats correspondants a` d’autres fre´quences de Wmap et aux autres coupures galactiques (nous
avons re´alise´ ces comparaison pour |b| > 0, 5 et 10) sont pre´sente´s en annexe C.
La comparaison avec les donne´es Wmap a` 23 GHz pour une coupure |b| > 5 est pre´sente´e en
figure 10.7.
De prime abord, pour le spectre CTT` , nous pouvons voir que l’addition des simulations de
synchrotron et de poussie`re re´alise´e avec notre mode`le, de CMB et du rayonnement de freinage
extrait par l’e´quipe Wmap de leurs donne´es ne suffit pas a` expliquer les donne´es. Ceci avait de´ja`
e´te´ mis en exergue dans la comparaison que nous avons re´alise´e dans l’espace re´el a` partir des cartes
en 10.6.1. La discussion de la raison de cette mauvaise ade´quation y est faite. Une des explications
possible est la pre´sence d’une e´mission “anormale” de la poussie`re. Comme nous pouvons le voir en
annexe C, cette diffe´rence est visible quelle que soit la coupure galactique applique´e et quelle que
soit la fre´quence, bien que l’on semble observer que la diffe´rence s’amenuise quand la coupure et la
fre´quence augmente, ce qui est compatible avec l’e´mission “anormale” de la poussie`re.
2 Cff,XX
′
` = 0 si X et X
′ diffe´rents de T
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Fig. 10.7 – Spectres de puissance angulaires CTT` , C
EE
` , C
BB
` , C
TE
` , C
TB
` et C
EB
` (de gauche a` droite et de haut
en bas), en µK2CMB calcule´s par la me´thode de´crite en 10.6.2 a` partir des cartes I, Q et U mesure´es par Wmap a` 23
GHz [Page et al. 2006] et auxquels nous avons soustrait le bruit instrumental a` l’aide de simulations (croix noires).
Les barres d’erreur sont e´galement estime´es a` partir des simulations de bruit. Nous leur comparons les spectres de
puissance angulaire de notre “mode`le raffine´” extrapole´ a` 23 GHz, pour le synchrotron (ligne brise´e orange) et pour
la poussie`re (ligne brise´e rouge). Nous pre´sentons e´galement la somme de ces deux composantes a` laquelle nous avons
ajoute´ une contribution de CMB et de rayonnement de freinage (triangles bleus). Ces spectres sont calcule´s pour une
coupure galactique |b| > 5.
Pour les spectres CEE` et C
BB
` , nous reproduisons la forme ge´ne´rale des spectres ainsi que l’ordre
de grandeur de la puissance de´tecte´e a` grande e´chelle angulaire. Comme nous le voyons en annexe C,
cette ade´quation reste vraie pour les autres coupures galactiques. Cependant, a` plus hautes fre´quences
(>33 GHz), nous observons une nette diffe´rence entre la puissance des spectres des donne´es et de
notre mode`le, bien que la forme ge´ne´rale soit toujours reproduite. Ceci semble eˆtre duˆ a` une mauvaise
extrapolation des cartes-patron que nous utilisons a` ces fre´quences.
Le forme ge´ne´rale du spectre CTE` est bien reproduite, meˆme si nous observons un manque de
puissance dans notre mode`le a` bas ` (` . 40), probablement duˆ a` la mauvaise mode´lisation de la
partie tempe´rature de ce spectre, discute´e pour CTT` . Comme nous pouvons le voir en annexe C, cette
ade´quation n’est pas du tout ve´rifie´e sur tout le ciel, mais elle l’est e´galement pour |b| > 10. A` mesure
que la fre´quence augmente, la comparaison devient moins bonne. Cependant, les barres d’erreur
associe´es aux spectres de puissance CTE` de Wmap deviennent grandes et les spectres compatibles
avec ze´ro sur une grande gamme de multipoˆles. Il est tre`s inte´ressant de remarquer que meˆme si CTT`
montre qu’il existe une composante que nous n’avons pas mode´lise´e, comme une e´mission“anormale”
de la poussie`re, ce manque n’apparaˆıt pas dans le spectre CTE` . Ceci signifie que cette composante
manquante n’est pas corre´le´e a` la polarisation, comme il semblerait que cela soit le cas pour une
e´mission “anormale” de la poussie`re due a` des grains tournants [Lazarian & Draine 2000].
Bien que les barres d’erreur associe´es au spectre CEB` soient grandes et que seul le point corres-
pondant a` 3 < ` < 8 constitue une de´tection, notre mode`le reproduit qualitativement ce spectre. En
annexe C, nous pouvons voir que ceci est vrai quelle que soit la coupure galactique. En revanche,
seule l’observation a` 23 GHz montre une de´tection a` bas `, toute les autres fre´quences amenant a` un
spectre compatible avec ze´ro sur toute la gamme de `. Notre mode`le reste ne´anmoins compris dans
les barres d’erreur.
Le spectre CTB` est mal reproduit. Ceci reste vrai, quelles que soient les fre´quences et les coupures
galactiques conside´re´es.
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Fig. 10.8 – Spectres de puissance angulaires CTT` , C
EE
` , C
BB
` , C
TE
` , C
TB
` et C
EB
` (de gauche a` droite et de haut
en bas), en µK2CMB calcule´s par la me´thode de´crite en 10.6.2 a` partir des cartes I, Q et U mesure´es par Archeops
a` 353 GHz [Ponthieu et al. 2005] et auxquels nous avons soustrait le bruit instrumental a` l’aide de simulations (croix
noires). Les barres d’erreur sont e´galement estime´es a` partir des simulations de bruit. Nous leur comparons le spectre
de puissance angulaire de l’e´mission de la poussie`re de notre “mode`le raffine´” extrapole´ a` 353 GHz (rouge). Nous
pre´sentons e´galement le mode`le simple d’e´mission galactique pre´sente´ en 7.4.2 (vert). Ces spectres sont calcule´s pour
une coupure galactique |b| > 5.
La comparaison avec les spectres de puissance angulaire issus des donne´es Archeops a` 353 GHz
pour |b| > 5 est pre´sente´e en figure 10.8. Nous leurs comparons les spectres calcule´s a` partir de notre
“mode`le raffine´” ainsi que ceux obtenus a` partir du mode`le d’e´mission de la Galaxie simple que nous
avons pre´sente´ en 7.4.2.
Premie`rement, nous pouvons comparer les spectres de puissance angulaire que nous avons calcule´
au cours de ce chapitre a` partir des donne´es Archeops par la me´thode pre´sente´e ci-dessus a` ceux
obtenus au chapitre 7 et pre´sente´s en figure 7.3. Bien que les deux me´thodes utilise´es diffe`rent, les
re´sultats sont sensiblement les meˆmes. La me´thode pre´sente´e ici posse`de cependant l’avantage de
permettre de calculer CTB` et C
EB
` .
Nous pouvons ensuite souligner la remarquable ade´quation qui existe entre la carte patron FDS
[Finkbeiner et al. 1999] et les donne´es Archeops a` 353 GHz en ce qui concerne le spectre CTT`
(cette tre`s forte corre´lation avait de´ja` e´te´ pre´sente´e en 7.4.2). En annexe C, nous pourrons voir que
ceci reste vrai pour les autres coupures galactiques.
Pour les spectres CEE` et C
TE
` , les re´sultats sont tre`s encourageants. Pour la coupure galactique
pre´sente´e ici, nous reproduisons la forme des spectres ainsi que l’ordre de grandeur de leurs am-
plitudes. En annexe C, nous pouvons voir que cela est encore plus impressionnant sur tout le ciel.
Notons ne´anmoins que le mode`le simple donne d’aussi bon re´sultats que notre “mode`le raffine´”. En
revanche, il ne permet pas de ge´ne´rer des cartes aussi corre´le´es aux donne´es spatialement.
Les spectres CBB` et C
TB
` , qui posse`dent de plus grandes barres d’erreur et sont plus bruite´s, ne
sont pas reproduits aussi fide`lement, bien que la forme a` bas ` du spectre CTB` soit reproduite par
les mode`les et que les mode`les soient compris dans les barres d’erreur, pour CBB` et pour ` & 20
pour CTB` .
Enfin, les barres d”erreur associe´es au spectre CEB` , quelle que soit la coupure galactique conside´-
re´es, rendent les spectres compatibles avec ze´ro. Nos mode`les sont compris dans ces barres d’erreur.
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10.7 Conclusion
Au cours de ce chapitre, nous avons conside´re´ les processus physiques responsables des e´missions
synchrotron et de la poussie`re polarise´es. Nous avons vu que ces processus sont directement lie´s au
champ magne´tique de la Galaxie ainsi qu’a` sa distribution de matie`re. Nous avons cre´e un mode`le
de champ magne´tique galactique, inspire´ de ce qui avait e´te´ fait par [Page et al. 2006] permettant
d’associer en trois dimensions un champ a` n’importe quel point de la Galaxie. A` partir de ceci, nous
avons inte´gre´ l’effet de ce champ de manie`re locale, le long de la ligne de vise´e, afin d’obtenir des
mode`les des e´missions polarise´es de la Galaxie.
E´tant donne´ la relative simplicite´ de cette mode´lisation et le grand nombre d’hypothe`ses que
nous avons formule´es, la comparaison de nos re´sultats aux donne´es des expe´riences Archeops et
Wmap en tempe´rature et en polarisation, dans l’espace re´el et a` l’aide des spectres de puissance est
tre`s encourageante. En effet, a` ce jour, aucun mode`le de ces e´missions polarise´es n’avait e´te´ capable
de reproduire spatialement la forme de la Galaxie en polarisation. La comparaison des spectres de
puissance angulaire des cartes de nos mode`les avec les donne´es montre qu’en outre, nous reproduisons
statistiquement sur une grande gamme d’e´chelles angulaires les proprie´te´s de ces e´missions. De plus,
nous avons meˆme pu montrer, graˆce a` ce mode`le, que les proble`mes lie´s aux donne´es en tempe´rature
mesure´es par Wmap a` 23 GHz sont tre`s probablement dus a` une composante “anormale”, qui n’est
que tre`s faiblement polarise´e car non corre´le´e avec la polarisation, comme le serait l’e´mission des
grains tournants.
Pour toute ces raisons, ce mode`le a e´te´ inclu dans le Planck Sky Model en polarisation, servant
de re´fe´rence a` la communaute´ scientifique charge´e de traiter les donne´es du satellite Planck.
Bien que profonde´ment encourageant, beaucoup de travail reste a` apporter a` ce mode`le afin de
le rendre encore plus fide`le aux observations, avec notamment l’ajouˆt d’une composante turbulente
du champ magne´tique, l’ame´lioration des mode`les de distribution de matie`re au sein de la Galaxie
ou encore une meilleure estimation de la variation spatiale des indices spectraux des diffe´rentes
composantes.
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Conclusion
Le satellite Planck, donnera pour la premie`re fois une mesure de pre´cision sur tout le ciel de
la polarisation du CMB. Ce de´fi instrumental s’accompagnera ne´cessairement d’une compre´hension
des diffe´rentes composantes physiques responsables de la polarisation du ciel a` ces fre´quences et
d’une maˆıtrise des effets syste´matiques. Cette the´matique est riche et l’entreprise est nouvelle. Tant
du point de vue de la polarisation du CMB, pour laquelle la physique est foisonnante mais ou` les
mesures sont encore limite´es, que du point de vue des e´missions et effets parasites, tre`s mal connus et
qu’il faudra pourtant soustraire efficacement pour traiter avec pre´cision le signal cosmologique. Les
travaux re´alise´s au cours de cette the`se ont tente´ d’apporter des re´ponses aux nombreuses questions
souleve´es par ce de´fi.
D’une part, nous nous sommes penche´s sur l’aspect cosmologique, avec l’effet d’un champ
magne´tique primordial sur la polarisation du CMB et avec les liens existants entre les anisotropies
du CMB et l’Inflation, au travers des modes B de polarisation et des e´crats a` la gaussianite´ des
anisotropies en tempe´rature.
Tout d’abord, nous nous sommes inte´resse´s a` la ge´ne´ration des anisotropies du CMB au niveau
de la surface de dernie`re diffusion en e´crivant les e´quations d’e´volution des parame`tres de Stokes,
les e´quations de Boltzmann, a` partir de la formulation quantique des diffusions entre photons et
e´lectrons dans l’espace-temps avant le de´couplage. Cette description analytique nous a permis de
regarder l’effet d’un champ magne´tique primordial sur la polarisation du CMB. L’existence de ces
champs cosmologiques est une hypothe`se a` l’origine des champs magne´tiques galactiques que l’on
observe. Nous avons montre´ qu’au travers de la rotation de Faraday, il produirait une rotation du
vecteur de polarisation des photons qui se traduira par un me´lange entre modes E et B. A` partir
de nos hypothe`se sur l’inte´gration de cet effet sur l’histoire de l’Univers, nous avons pu re´aliser des
cartes du ciel, pour les deux parame`tres de Stokes Q et U . Nous avons e´tudie´ ces cartes, a` l’aide de
leurs spectres de puissance angulaire, dans la double optique de pouvoir contraindre ce champ et de
montrer qu’il pourra eˆtre du meˆme ordre que l’effet sur le CMB d’un fond d’ondes gravitationnelles
primordiales, sonde unique sur la pe´riode d’Inflation. Nous avons pu montrer en comparant nos
simulations avec le spectre CTE` mesure´ par l’expe´rience Wmap que l’intensite´ actuelle de ce champ
magne´tique a` tre`s grande e´chelle ve´rifie B0 < 105 nG (95% C.L.). Plus que de donner une contrainte
re´aliste, nous avons montre´ que l’e´tude de la polarisation du CMB permettra e´galement de sonder
l’existence et la nature d’un tel champ. Enfin, nous avons montre´ que sous nos hypothe`ses, un
champ magne´tique primordial dont l’intensite´ actuelle est de l’ordre de 5 nG ge´ne´rera un spectre
CBB` a` 30 GHz dont la puissance sera e´quivalente a` celui ge´ne´re´ par des perturbations tensorielles
correspondant a` r ∼ 0.1 et serait de ce fait un contaminant significatif a` la de´tection des modes
tenseurs.
Nous nous sommes ensuite inte´resse´s a` l’e´tude de la gaussianite´ de donne´es de type CMB. L’e´ven-
tuelle de´tection d’e´carts a` la gaussianite´ au sein du signal cosmologique permettrait de contraindre
les mode`les inflationnaires. Dans le cas ou` ces e´carts sont de´tecte´s dans les donne´es mais qu’ils ne
sont pas cosmologiques, ils nous permettront de de´tecter les re´sidus de composantes non-gaussiennes
au sein des donne´es (effets syste´matiques, e´missions d’avant-plan).
Nous avons e´tudie´ la gaussianite´ des donne´es en tempe´rature du de´tecteur le plus performant a`
143 GHz de l’expe´rience Archeops. Pour cette e´tude, nous avons applique´ un test, le test de Rayner
157
& Best, qui avait de´ja` e´te´ applique´ avec succe`s aux donne´es d’autres expe´riences. Nous avons pu
montrer que les donne´es de l’expe´rience Archeops a` 143 GHz e´taient compatibles avec la gaussianite´
[Curto et al. 2006]. De ce fait, nous avons pu donner des limites supe´rieures a` la fois sur le facteur
de couplage non-line´aire, contraignant les mode`les inflationnaires, fNL = 200
+1100
−800 (95% C.L.) ainsi
que sur le niveau de re´sidus galactiques et atmosphe´riques au sein des donne´es, ne de´passant pas
7%. Cette analyse pourra eˆtre re´pe´te´e aux donne´es de Plancket outre donner des contraintes sur
l’Inflation, elle sera un outil puissant pour mettre en e´vidence les effets syste´matiques re´siduels.
D’autre part nous nous sommes inte´resse´s aux principaux contaminants au signal cosmolo-
gique polarise´, les e´missions d’avant-plan. Aux fre´quences de Planck, ces e´missions polarise´es sont
principalement le fait de l’e´mission synchrotron et de l’e´mission thermique de la poussie`re. Les objec-
tifs de Planck concernant la mesure de la polarisation du CMB doivent ne´cessairement passer par
une soustraction efficace de ces e´missions, qui dominent le signal cosmologique a` toutes les fre´quences
aux grandes e´chelles. Ne´anmoins, a` ce jour, les connaissances les concernants restent maigres. Dans
cette proble´matique, nous avons participe´ a` leur mesure, a` leur mode`lisation et au de´veloppement
d’une me´thode permettant de les se´parer du CMB au sein des observations.
Nous avons tout d’abord de´veloppe´ une me´thode de calcul des spectres de puissance angulaire
polarise´s a` partir des fonctions de corre´lation dans l’espace re´el, non-biaise´e meˆme dans le cas d’une
couverture du ciel incomple`te afin de traiter ses donne´es polarise´es a` 353 GHz de l’expe´rience Ar-
cheops, particulie`rement sensibles a` l’e´mission thermique de la poussie`re. Ceci a permis de mesurer
cette e´mission sur 30% du ciel, en tempe´rature et en polarisation. Nous avons montre´ pour la premie`re
fois que cette e´mission est significativement polarise´e a` grande e´chelle et en dehors du plan galactique
au travers de la de´tection des spectres de puissance angulaire CTE` et C
EE
` (3 ≤ ` ≤ 8), pour |b| > 5
[Ponthieu et al. 2005]. Les spectres de puissance angulaire que nous avons mesure´s ont e´te´ compa-
re´s a` des mode`les simples d’e´mission de la poussie`re en tempe´rature et en polarisation ainsi qu’a`
des mesures effectue´es a` plus haute fre´quence, montrant que ce signal e´tait hautement compatible
avec l’e´mission thermique de la poussie`re. Nous avons e´galement extrapole´ ces re´sultats concernant
le spectre de puissance angulaire CTE` aux fre´quences de l’expe´rience Wmap [Kogut et al. 2003] et
nous avons montre´ que l’exce`s pre´sent a` tre`s grande e´chelle dans les donne´es du satellite ame´ricain
ne pouvait pas eˆtre explique´ seulement par un re´sidu de poussie`re galactique.
Nous avons ensuite tente´ de mode´liser les e´missions galactiques polarise´es du synchrotron et de
la poussie`re. En effet, malgre´ les mesures de l’e´mission polarise´e de la poussie`re avec Archeops, les
observations re´alise´es a` grande e´chelle demeurent insuffisantes pour simuler l’e´mission de la Galaxie
ou envisager le traitement de donne´es de Planck. Nous avons tout d’abord regarde´ les processus
physiques responsables de ces e´missions polarise´es. Nous avons vu que celles-ci de´pendent localement
du champ magne´tique de la Galaxie et de la densite´ de matie`re. Aussi avons nous construit un mode`le
de champ magne´tique galactique en trois dimensions, inspire´ de celui pre´sente´ dans [Page et al. 2006],
nous permettant de mode´liser les e´missions synchrotron et de poussie`re en chaque point de la Galaxie.
Une inte´gration le long de la ligne de vise´e nous a permis de ge´ne´rer des cartes-patron de ces
e´missions polarise´es. Nous avons compare´ ces cartes aux donne´es polarise´es des expe´riences Wmap
et Archeops, a` la fois dans l’espace re´el et des harmoniques sphe´riques. Les re´sultats sont tre`s
encourageants, car malgre´ la simplicite´ de notre mode`le, il est celui qui reproduit le mieux les
observations des e´missions polarise´es de notre Galaxie a` grande e´chelle, raison pour laquelle il a e´te´
inclu dans le Planck Sky Model en polarisation, qui sert de re´fe´rence a` la communaute´ charge´e du
traitement des donne´es du satellite Planck. En outre, nous avons pu montrer qu’une composante
d’e´mission “anormale”de la poussie`re, comme le serait l’e´mission des grains tournants e´tait pre´sente
au sein des donne´es de l’expe´rience Wmap en tempe´rature, aux basses fre´quences.
Enfin, nous avons de´veloppe´ une me´thode de se´paration de composantes aveugle, PolEMICA
[Aumont & Mac´ıas-Pe´rez 2007] permettant de traiter de manie`re simultane´e tempe´rature et polari-
sation en tenant compte de leurs corre´lations. Cette me´thode fonctionne dans l’espace des harmo-
niques sphe´riques en traˆıtant les spectres de puissance angulaire et posse`de l’avantage de pouvoir
tenir compte aise´ment d’a priori apporte´s par la the´orie, d’autres expe´riences ou d’autres me´thodes
et de re´aliser la se´paration uniquement sur l’espace des parame`tres suppose´s inconnus. Nous avons
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montre´ a` l’aide de simulations d’observations du ciel par Planck que cette me´thode est perfor-
mante et nous avons extrait ses principales caracte´ristiques en jouant sur le nombre de degre´ de
liberte´ laisse´s a` l’algorithme. En particulier, nous avons montre´ que pour la se´paration du CMB en
polarisation, dans le cadre de nos simulations, la connaissance des lois d’e´mission des avant-plans
n’ame´liorait pas significativement la qualite´ de la reconstruction des spectres de puissance angulaire.
L’expe´rience satellite Planck sera lance´e le 31 juillet 2008. Graˆce a` des me´thodes performantes
de se´paration de composantes et a` sa gamme de fre´quences sensibles a` la polarisation tre`s e´tendue
(30 a` 353 GHz) elle permettra de re´soudre un grand nombre des proble`mes occasionne´s par notre
mauvaise connaissance des e´missions d’avant-plan polarise´es et que nous avons souligne´s tout au long
de cette the`se : l’absence de cartes pre´cises de tout le ciel, a` la fois pour les e´mssions synchrotron et de
la poussie`re, la caracte´risation de l’e´mission “anormale” de la poussie`re ou encore la compre´hension
de la loi d’e´mission du synchrotron, qui pourrait eˆtre anisotrope.
L’un des objectifs majeurs de la cosmologie et de la physique des hautes e´nergies est la de´tection
des modes B du CMB, relie´s de manie`re directe aux perturbations tensorielles pre´sentes sous la
forme d’ondes gravitationnelles primordiales et sonde unique de l’Inflation. Reste qu’il est possible
que le satellite Planck ne permette pas de mesurer ces anisotropies de la polarisation du CMB,
car nous ne posse´dons pour le moment que des limites supe´rieures sur le niveau de ce signal et
que de ce fait il pourrait eˆtre noye´ dans le bruit des de´tecteurs. Si Planck ne peut le faire, une
prochaine ge´ne´ration d’expe´riences satellites de´die´es a` la mesure de la polarisation du CMB, en cours
de de´veloppement, plus sensibles et dont la strate´gie de pointage sera optimise´e pour cette mesure,
pourra probablement le faire. Mais plus que jamais a` ces pre´cisions, la se´paration en polarisation du
CMB et des e´missions d’avant-plan et la soustraction des effets syste´matiques seront cruciales.
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Annexe A
Comple´ments sur l’Inflation
A.1 Champs scalaires en cosmologie
Nous allons ici nous inte´resser a` la dynamique d’un champ scalaire φ, comme l’inflaton utilise´ en
cosmologie.
La manie`re standard de spe´cifier la the´orie associe´e a` une particule est au travers de son la-
grangien, a` partir duquel nous pouvons de´river ses e´quations de mouvement. Dans le cas du champ
scalaire, le lagrangien s’e´crit [Liddle & Lyth 2000] :
Lφ = −1
2
ηµν∂µφ∂νφ− V (φ) (A.1)
ou` V (φ) est le potentiel associe´ au champ scalaire φ et ηµν est la signature de la me´trique. Le tenseur
e´nergie-impulsion associe´ a` ce lagrangien ve´rifie [Liddle & Lyth 2000] :
Tµν = ∂µφ∂νφ− gµν
[
1
2
gαβ∂αφ∂βφ+ V (φ)
]
(A.2)
si l’on conside`re l’Univers comme isotrope a` grande e´chelle, le tenseur e´nergie-impulsion associe´
au champ scalaire est celui d’un fluide parfait pour lequel Tµν = diag(ρφ,−Pφ,−Pφ,−Pφ). Ainsi,
nous pouvons e´crire densite´ et pression a` partir de (A.2) :
ρφ =
1
2
φ˙2 + (∇φ)2 + V (φ) (A.3)
Pφ =
1
2
φ˙2 − (∇φ)2 − V (φ) (A.4)
ou` φ˙ de´signe la de´rive´e du champ scalaire φ par rapport au temps t. L’expression de la densite´ et
de la pression comprennent alors un terme cine´tique en φ˙2, un terme de gradient, qui sera souvent
ne´glige´ car nous supposerons que φ est une fonction quasi-homoge`ne (φ(t) ≈ φ(x, t) et un terme de
potentiel.
A.2 Fluctuations quantiques du champ scalaire
Nous allons supposer un champ scalaire φ perturbe´ par une fluctuation quantique δφ. Nous
de´riverons des e´quations d’e´volution de φ ce qu’il advient de ces perturbations dans le cas de l’ap-
proximation de slow-roll.
Nous reprenons l’e´quation d’onde scalaire (1.19) pour un champ φ que nous supposerons peu
couple´ a` la gravite´ ainsi qu’un potentiel V (φ) en loi de puissance. Si nous se´parons la partie homoge`ne
du champ de sa partie perturbe´e φ(x, t) = φ(t) + δφ(x, t), nous obtenons en line´arisant l’e´quation
(1.19) :
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δ¨φ+ 3H ˙δφ− ∇
2φ
a2
+m2δφ = 0 (A.5)
ou` m2 ≡ ∂2V/∂φ2 sera la masse effective de l’inflaton. Cette e´quation peut se re´e´crire dans l’espace
des phases comobiles k/a :
δ¨φ
k
+ 3H ˙δφ
k
−
( |k|2
a2
+m2
)
δφk = 0 (A.6)
Les fluctuations quantiques du champ scalaire ont la dynamique d’un oscillateur harmonique. De
ce fait, les modes de Fourier ont des distributions de probabilite´ inde´pendantes et l’on peut dire, en
raison du the´ore`me de la Limite Centrale que les fluctuations quantiques du champ sont distribue´es
de manie`re gaussienne [Liddle & Lyth 2000].
Dans le formalisme de la me´canique quantique, la solution la plus ge´ne´rale de cette e´quation
s’e´crit comme une superposition d’ondes planes [Khlebnikov & Tkachev 1996, Liddle & Lyth 2000] :
δφk(t) = fk(t)ak + f
?
k (t)a
†
k
(A.7)
ou` ak et a
†
k
sont les ope´rateurs quantiques d’anihilation et de cre´ation, en seconde quantification et
les fonctions fk(t) ve´rifient l’e´quation (A.6) :
f¨k + 3Hf˙k −
( |k|2
a2
+m2
)
fk = 0 (A.8)
Nous allons chercher les solutions fk qui satisfont aux e´chelles de l’ordre de la taille de l’horizon,
k ' aH. Les conditions de slow-roll donnent m2  H2 ' k2/a2. Ainsi, nous pourrons ne´gliger le
terme de masse devant k/a. De plus, en dehors de l’horizon, la physique causale ne s’appliquant pas,
nous pourrons ne´gliger les variations de H. fk prendra alors la forme [Liddle & Lyth 2000] :
fk(t) = L
− 32
H√
2k3
(
i+
k
aH
)
e
ik
aH (A.9)
ou` L est une longueur pour laquelle fk est normalise´e. Les fluctuations e´tant distribue´es gaussienne-
ment, elles peuvent eˆtre de´crites par leur spectre de puissance. On peut alors montrer qu’il s’e´crit,
dans ce cas :
Pφ(k) =
k3
2φ2
|fk|2 (A.10)
Les perturbations a` l’exte´rieur de l’horizon ve´rifient k  aH. Ainsi, nous pouvons re´e´crire (A.9)
dans ce cas et en de´duire le spectre des fluctuations comme en (A.10) :
fk(t) = L
− 32
H√
2k3
i, P scalφ (k) =
1
L3
(
H
2pi
)2
(A.11)
Or, nous l’avons vu, a` la fin de l’Inflation, la plupart des perturbations se trouvent hors de
l’horizon. De fait, ce spectre sera celui qui de´crit la distribution de matie`re pre´sente dans l’Univers.
Notons qu’il est invariant d’e´chelle (il ne de´pend pas de k).
A` l’instar de ce que nous avons vu avec les fluctuations quantiques du champ scalaire, les fluc-
tuations quantiques du vide vont ge´ne´rer des perturbations tensorielles, dont la formulation n’est
pas pre´sente´e ici, mais qui me`nent a` un spectre de puissance ayant la meˆme forme que pour les
perturbations scalaires. Ce dernier s’e´crit pour les perturbations hors de l’horizon [Langlois 2004] :
P tensφ (k) =
8
m2pl
(
H
2pi
)2
(A.12)
ou` mpl est la masse de Planck, de´finie par mpl ≡
√
~c/G. Pour les perturbations tensorielles comme
pour les perturbations scalaires, sous ces hypothe`ses, le spectre des perturbations sera invariant
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d’e´chelle. Ces perturbations tensorielles dues aux fluctuations quantiques du vide s’expriment par
un fond d’ondes gravitationnelles primordiales dont la signature expe´rimentale est activement re-
cherche´e.
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Annexe B
De´finitions Utiles
B.1 De´finition du tenseur d’Einstein
Le tenseur d’Einstein exprime la ge´ome´trie de l’espace-temps. Il sera de´fini a` partir de la me´trique
gµν .
Nous allons devoir de´finir un certain nombre d’outils mathe´matiques qui nous permettront de
rendre compte de la ge´ome´trie du syste`me. Tout d’abord, nous de´finissons le symbole de Christoffel :
Γµνλ ≡
1
2
gµξ
(
∂gξν
∂xλ
+
∂gξλ
∂xν
− ∂gνλ
∂xξ
)
(B.1)
Le tenseur de Ricci, syme´trique, s’e´crit en fonction des symboles de Christoffel :
Rµν ≡
∂Γξµν
∂xξ
− ∂Γ
ξ
µξ
∂xν
+ ΓξλξΓ
λ
µν − ΓξνλΓλµξ (B.2)
Le scalaire de Ricci ou scalaire de courbure, est un invariant obtenu par contraction du tenseur
de Ricci avec la me´trique :
R ≡ gµνRµν (B.3)
Enfin, le tenseur d’Einstein s’e´crit :
Gµν ≡ Rµν − 1
2
Rgµν (B.4)
B.2 Les Fonctions F1,`,2 et F2,`,2
La forme analytique des fonctions F1,`,m et F2,`,m, reliant les fonctions de corre´lation dans l’espace
re´el aux spectres de puissance dans l’espace des harmoniques sphe´riques est tire´e de [Zaldarriaga 1998].
Ces fonctions s’expriment en fonction des multipoˆles ` et m et des polynoˆmes de Legendre :
F1,`,m(θ) = 2
[
(`− 2)!(`−m)!
(`+ 2)!(`+m)!
]1/2{
−
[
`−m2
sin2 θ
+
1
2
`(`− 1)
]
Pm` (cos θ) + (`+m)
cos θ
sin2 θ
Pm`−1(cos θ)
}
F2,`,m(θ) = 2
[
(`− 2)!(`−m)!
(`+ 2)!(`+m)!
]1/2
m
sin2 θ
[
− (`− 1) cos θPm` (cos θ) + (`m)Pm`−1(cos θ)
]
(B.5)
Ces fonctions sont directement de´rive´es de la de´composition en harmoniques sphe´riques spinne´es
des parame`tres de Stokes Q et U .
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B.3 Formalisme de PolEMICA
Nous pre´sentons ici en de´tail le formalisme de´veloppe´ pour de´crire les observations en tempe´rature
et en polarisation de manie`re simultane´e, pour un me´lange bruite´ de composantes inde´pendantes,
dans le cadre de PolEMICA.
Nous supposerons par souci de clarte´ des observations sur la totalite´ du ciel a` deux fre´quences
ν1 et ν2 ainsi qu’un mode`le simple comprenant un me´lange line´aire de deux composantes c1 et c2.
Dans ce cas, l’e´quation (9.1) s’e´crit :

yν1T`m
yν1E`m
yν1B`m
yν2T`m
yν2E`m
yν2B`m
 =

fTν1c1 0 0 f
T
ν1c2 0 0
0 fEν1c1 0 0 f
E
ν1c2 0
0 0 fBν1c1 0 0 f
B
ν1c2
fTν2c1 0 0 f
T
ν2c2 0 0
0 fEν2c1 0 0 f
E
ν2c2 0
0 0 fBν2c1 0 0 f
B
ν2c2
 ·

sc1T`m
sc1E`m
sc1B`m
sc2T`m
sc2E`m
sc2B`m
 +

nν1T`m
nν1E`m
nν1B`m
nν2T`m
nν2E`m
nν2B`m
 (B.6)
ou` yνiX`m et s
cjX
`m pour X = {T,E,B} sont les coefficients de la de´composition en harmoniques
sphe´riques des cartes correspondant aux observations du ciel et des composantes se´pare´es, respecti-
vement. Les coefficients fXνicj correspondent au spectre e´lectromagne´tique de la composante cj a` une
fre´quence donne´e νi. Notons que la matrice de me´lange A posse`de les dimensions 3 · nν × 3 · nc.
Les matrices de densite´ du bruit, Rn(b), du signal, Rs(b), et des donne´es, Ry(b), utilise´es en (9.2),
pour chaque intervalle b en `, s’e´crivent :
Rξ(b) ≡ 1
nb
∑
~`∈Db
∑
m
〈ξ`mξ†`m〉 , ξ = {n, s, y} (B.7)
En faisant l’hypothe`se que le bruit n’est pas corre´le´ entre les de´tecteurs, la matrice de densite´
relative au bruit sera diagonale et s’e´crira :
Rn(b) =

ν1 ν2
ν1
NTT` (b)
NEE` (b)
NBB` (b)
0
ν2 0
NTT` (b)
NEE` (b)
NBB` (b)

(B.8)
De manie`re analogue, en faisant l’hypothe`se de composantes physiques inde´pendantes, la matrice de
densite´ du signal sera bloc-diagonale :
Rs(b) =

c1 c2
c1
 STT` (b) STE` (b) STB` (b)STE` (b) SEE` (b) SEB` (b)
STB` (b) S
EB
` (b) S
BB
` (b)
 0
c2 0
 STT` (b) STE` (b) STB` (b)STE` (b) SEE` (b) SEB` (b)
STB` (b) S
EB
` (b) S
BB
` (b)


(B.9)
Enfin, la matrice de densite´ des donne´es peut s’e´crire par blocs de la fac¸on suivante :
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Ry(b) =

ν1 ν2
ν1
 Y TT` (b) Y TE` (b) Y TB` (b)Y TE` (b) Y EE` (b) Y EB` (b)
Y TB` (b) Y
EB
` (b) Y
BB
` (b)
  Y TT` (b) Y TE` (b) Y TB` (b)Y TE` (b) Y EE` (b) Y EB` (b)
Y TB` (b) Y
EB
` (b) Y
BB
` (b)

ν2
 Y TT` (b) Y TE` (b) Y TB` (b)Y TE` (b) Y EE` (b) Y EB` (b)
Y TB` (b) Y
EB
` (b) Y
BB
` (b)
  Y TT` (b) Y TE` (b) Y TB` (b)Y TE` (b) Y EE` (b) Y EB` (b)
Y TB` (b) Y
EB
` (b) Y
BB
` (b)


(B.10)
B.4 Matrice de couplage de modes polarise´e
Nous allons de´river dans ce paragraphe la nature des matrices de couplage de modes polarise´es,
rendant compte de l’effet d’une couverture incomple`te du ciel dans l’espace des harmoniques sphe´-
riques. Nous verrons comment cette couverture incomple`te entraˆıne un me´lange des modes E et B
en polarisation.
Nous avons vu au chapitre 2 que les cartes I, Q et U dans l’espace re´el pouvait eˆtre de´compose´es
dans l’espace des harmoniques sphe´riques :
T (n) =
∑
`m
a`mY`m(n)
Q(n)± iU(n) =
∑
`m
a±2,`m ±2Y`m(n) (B.11)
Les quantite´s scalaire E et pseudo-scalaire B sont alors de´finies a` l’aide de leur coefficients de
de´composition en harmoniques sphe´riques :
a±2,`m = a
E
`m ± iaB`m (B.12)
En utilisant les e´quation (B.11) et (B.12) ainsi que les proprie´te´s des harmoniques sphe´riques
spinne´es, nous pouvons alors e´crire :
E`m =
1
2
∫
dn [Q(n) (2Y
?
`m(n) +−2 Y
?
`m(n))− iU(n) (2Y ?`m(n)−−2 Y ?`m(n))]
B`m = −1
2
∫
dn [U(n) (2Y
?
`m(n) +−2 Y
?
`m(n)) + iQ(n) (2Y
?
`m(n)−−2 Y ?`m(n))] (B.13)
A` l’instar de ce qui est re´alise´ dans [Hivon et al. 2002] pour la tempe´rature, les couplages dus au
masque applique´ aux donne´es peuvent eˆtre exprime´s par la fonction W (n) (fonction associant 1 a`
un pixel inclu dans le masque et 0 a` un pixel exclu). Les estimateurs dans l’espace de harmoniques
sphe´riques s’e´crivent alors :
T˜`m =
∫
dnWT (n)T (n)Y ?`m(n) (B.14)
E˜`m =
1
2
∫
dnWP (n) [Q(n) (2Y
?
`m(n) +−2 Y
?
`m(n))− iU(n) (2Y ?`m(n)−−2 Y ?`m(n))]
B˜`m = −1
2
∫
dnWP (n) [U(n) (2Y
?
`m(n) +−2 Y
?
`m(n)) + iQ(n) (2Y
?
`m(n)−−2 Y ?`m(n))]
Notons que le masque applique´ a` la tempe´rature et la polarisation peut diffe´rer. C’est pour cette
raison que nous diffe´rencions W T (n) et W T (n). Les masques W T,P (n) se de´composent a` leur tour
dans l’espace des harmoniques sphe´riques :
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WT,P (n) =
∑
`m
wT,P`m Y`m(n) (B.15)
En utilisant (B.11), (B.12) et (B.15) dans (B.14), nous obtenons :
T˜`m =
∑
`′m′
∑
`′′m′′
wT`′′m′′T`′m′
∫
dnY`′m′(n)Y`′′m′′(n)Y
?
`m(n)
E˜`m =
1
2
∑
`′m′
∑
`′′m′′
wP`′′m′′
×
[
E`′m′
∫
dnY`′′m′′(n) (2Y`′m′(n)2Y
?
`m(n) +−2 Y`′m′(n)−2Y
?
`m(n))
+iB`′m′
∫
dnY`′′m′′(n) (2Y`′m′(n)2Y
?
`m(n)−−2 Y`′m′(n)−2Y ?`m(n))
]
B˜`m =
1
2
∑
`′m′
∑
`′′m′′
wP`′′m′′
×
[
B`′m′
∫
dnY`′′m′′(n) (2Y`′m′(n)2Y
?
`m(n) +−2 Y`′m′(n)−2Y
?
`m(n))
−iE`′m′
∫
dnY`′′m′′(n) (2Y`′m′(n)2Y
?
`m(n)−−2 Y`′m′(n)−2Y ?`m(n))
]
(B.16)
Les inte´grales vont pouvoir se re´duire en utilisant la proprie´te´ des fonctions Y`m suivante :∫
dnNY
?
`m(n)N ′Y`′m′(n)N ′′Y`′′m′′(n) = (−1)(N+m)
×
[
(2`+ 1)(2`′ + 1)(2`′′ + 1)
4pi
] 1
2
(
` `′ `′′
−N N ′ N ′′
)(
` `′ `′′
−m m′ m′′
)
(B.17)
ou` les matrices entre parenthe`ses repre´sentent les symboles 3-j de Wigner. Leurs proprie´te´s d’ortho-
gonalite´ et de syme´trie [Rotenberg et al. 1959] vont permettre d’annuler les termes imaginaires dans
(B.16). Notons que la somme des 3-j de Wigner sur m, m′ et m′′ vaut 1/(2`′′ + 1).
Nous pouvons maintenant e´crire les estimateurs des spectres de puissance angulaire a` partir des
estimateurs des coefficients de de´composition en harmoniques sphe´riques. Le couplage re´sultant de
la couverture incomple`te peut alors s’e´crire sous la forme d’un matrice de couplage des modes M``′ :
C˜′` =
∑
`
M``′C` ⇔ (B.18)

C˜TT`
C˜EE`
C˜BB`
C˜TE`
C˜TB`
C˜EB`
 =

MTT,TT``′ 0 0 0 0 0
0 MEE,EE``′ M
EE,BB
``′ 0 0 0
0 MBB,EE``′ M
BB,BB
``′ 0 0 0
0 0 0 MTE,TE``′ 0 0
0 0 0 0 MTB,TB``′ 0
0 0 0 0 0 MEB,EB``′


CTT`′
CEE`′
CBB`′
CTE`′
CTB`′
CEB`′

Les spectres de puissance non biaise´s s’e´crivent alors par l’inversion de l’e´quation (B.18) : C` =∑M−1``′ C˜′`. En conside´rant les proprie´te´s d’orthogonalite´ et de syme´trie des symboles 3-j de Wigner,
les e´le´ments de la matrice de couplage des modes non nuls s’e´crivent :
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MTT,TT``′ =
(2`′ + 1)
4pi
∑
`′′
WTT`′′
(
` `′ `′′
0 0 0
)2
MTE,TE``′ = M
TB,TB
``′
=
(2`′ + 1)
8pi
∑
`′′
WTP`′′
(
` `′ `′′
0 0 0
)[(
` `′ `′′
−2 2 0
)
+
(
` `′ `′′
2 −2 0
)]
MEE,EE``′ = M
BB,BB
``′
=
(2`′ + 1)
16pi
∑
`′′
WPP`′′
[(
` `′ `′′
−2 2 0
)
+
(
` `′ `′′
2 −2 0
)]2
MEE,BB``′ = M
BB,EE
``′ (B.19)
=
(2`′ + 1)
16pi
∑
`′′
WPP`′′
[(
` `′ `′′
−2 2 0
)
−
(
` `′ `′′
2 −2 0
)]2
ou` WXX′` , {X,X ′} ∈ {T,E,B} sont les spectres de puissance angulaire associe´s aux masques :
WXX` =
∑
m
wX`mw
X′?
`m (B.20)
Notons que si les masques diffe`rent entre les cartes I, Q et U , le couplage entre modes et entre
tempe´rature et polarisation augmente.
Nous pouvons voir que si la couverture du ciel est incomple`te, l’estimation des spectres de puis-
sance angulaire, tant qu’elle n’est pas corrige´e de sa matrice de couplage de modes, induit un me´lange
entre modes E et modes B.
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Comparaison des spectres de
puissance du mode`le d’e´mission
galactique aux donne´es des
expe´riences Wmap et Archeops
Nous pre´sentons ici les re´sultats relatifs a` l’e´tude mene´e en 10.6.2, ou` nous comparons les spectres
de puissance angulaire CTT` , C
EE
` , C
BB
` , C
TE
` , C
TB
` et C
EB
` aux spectres de puissance angulaire
calcule´s a` partir des donne´es Wmap et Archeops. Pour les 5 fre´quences Wmap (23, 33, 41, 61 et 94
GHz) et la fre´quence Archeops (353 GHz), nous pre´sentons les re´sultats pour diffe´rentes coupures
galactiques, |b| > 0, 5 et 10.
Fig. C.1 – Spectres de puissance angulaire CTT` , C
EE
` , C
BB
` , C
TE
` , C
TB
` et C
EB
` (de gauche a` droite et de haut
en bas), en µK2CMB calcule´s par la me´thode de´crite en 10.6.2 a` partir des cartes I, Q et U mesure´es par Wmap a` 23
GHz [Page et al. 2006] et auxquels nous avons soustrait le bruit instrumental a` l’aide de simulations (croix noires).
Les barres d’erreurs sont e´galement estime´es a` partir des simulations de bruit. Nous leur comparons les spectres de
puissance angulaire de notre “mode`le raffine´” extrapole´ a` 23 GHz, pour le synchrotron (ligne brise´e orange) et pour
la poussie`re (ligne brise´e rouge). Nous pre´sentons e´galement la somme de ces deux composantes a` laquelle nous avons
ajoute´ une contribution de CMB et de rayonnement de freinage (triangles bleus). Ces spectres sont calcule´s sur tout
le ciel.
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Fig. C.2 – Spectres de puissance angulaire CTT` , C
EE
` , C
BB
` , C
TE
` , C
TB
` et C
EB
` (de gauche a` droite et de haut
en bas), en µK2CMB calcule´s par la me´thode de´crite en 10.6.2 a` partir des cartes I, Q et U mesure´es par Wmap a` 33
GHz [Page et al. 2006] et auxquels nous avons soustrait le bruit instrumental a` l’aide de simulations (croix noires).
Les barres d’erreurs sont e´galement estime´es a` partir des simulations de bruit. Nous leur comparons les spectres de
puissance angulaire de notre “mode`le raffine´” extrapole´ a` 33 GHz, pour le synchrotron (ligne brise´e orange) et pour
la poussie`re (ligne brise´e rouge). Nous pre´sentons e´galement la somme de ces deux composantes a` laquelle nous avons
ajoute´ une contribution de CMB et de rayonnement de freinage (triangles bleus). Ces spectres sont calcule´s sur tout
le ciel.
Fig. C.3 – Spectres de puissance angulaire CTT` , C
EE
` , C
BB
` , C
TE
` , C
TB
` et C
EB
` (de gauche a` droite et de haut
en bas), en µK2CMB calcule´s par la me´thode de´crite en 10.6.2 a` partir des cartes I, Q et U mesure´es par Wmap a` 41
GHz [Page et al. 2006] et auxquels nous avons soustrait le bruit instrumental a` l’aide de simulations (croix noires).
Les barres d’erreurs sont e´galement estime´es a` partir des simulations de bruit. Nous leur comparons les spectres de
puissance angulaire de notre “mode`le raffine´” extrapole´ a` 41 GHz, pour le synchrotron (ligne brise´e orange) et pour
la poussie`re (ligne brise´e rouge). Nous pre´sentons e´galement la somme de ces deux composantes a` laquelle nous avons
ajoute´ une contribution de CMB et de rayonnement de freinage (triangles bleus). Ces spectres sont calcule´s sur tout
le ciel.
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Fig. C.4 – Spectres de puissance angulaire CTT` , C
EE
` , C
BB
` , C
TE
` , C
TB
` et C
EB
` (de gauche a` droite et de haut
en bas), en µK2CMB calcule´s par la me´thode de´crite en 10.6.2 a` partir des cartes I, Q et U mesure´es par Wmap a` 61
GHz [Page et al. 2006] et auxquels nous avons soustrait le bruit instrumental a` l’aide de simulations (croix noires).
Les barres d’erreurs sont e´galement estime´es a` partir des simulations de bruit. Nous leur comparons les spectres de
puissance angulaire de notre “mode`le raffine´” extrapole´ a` 61 GHz, pour le synchrotron (ligne brise´e orange) et pour
la poussie`re (ligne brise´e rouge). Nous pre´sentons e´galement la somme de ces deux composantes a` laquelle nous avons
ajoute´ une contribution de CMB et de rayonnement de freinage (triangles bleus). Ces spectres sont calcule´s sur tout
le ciel.
Fig. C.5 – Spectres de puissance angulaire CTT` , C
EE
` , C
BB
` , C
TE
` , C
TB
` et C
EB
` (de gauche a` droite et de haut
en bas), en µK2CMB calcule´s par la me´thode de´crite en 10.6.2 a` partir des cartes I, Q et U mesure´es par Wmap a` 94
GHz [Page et al. 2006] et auxquels nous avons soustrait le bruit instrumental a` l’aide de simulations (croix noires).
Les barres d’erreurs sont e´galement estime´es a` partir des simulations de bruit. Nous leur comparons les spectres de
puissance angulaire de notre “mode`le raffine´” extrapole´ a` 94 GHz, pour le synchrotron (ligne brise´e orange) et pour
la poussie`re (ligne brise´e rouge). Nous pre´sentons e´galement la somme de ces deux composantes a` laquelle nous avons
ajoute´ une contribution de CMB et de rayonnement de freinage (triangles bleus). Ces spectres sont calcule´s sur tout
le ciel.
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Fig. C.6 – Spectres de puissance angulaire CTT` , C
EE
` , C
BB
` , C
TE
` , C
TB
` et C
EB
` (de gauche a` droite et de haut
en bas), en µK2CMB calcule´s par la me´thode de´crite en 10.6.2 a` partir des cartes I, Q et U mesure´es par Archeops
a` 353 GHz [Ponthieu et al. 2005] et auxquels nous avons soustrait le bruit instrumental a` l’aide de simulations (croix
noires). Les barres d’erreurs sont e´galement estime´es a` partir des simulations de bruit. Nous leur comparons le spectre
de puissance angulaire de l’e´mission de la poussie`re de notre “mode`le raffine´” extrapole´ a` 353 GHz (rouge). Nous
pre´sentons e´galement le mode`le simple d’e´mission galactique pre´sente´ en 7.4.2 (vert). Ces spectres sont calcule´s sur
tout le ciel.
Fig. C.7 – Spectres de puissance angulaire CTT` , C
EE
` , C
BB
` , C
TE
` , C
TB
` et C
EB
` (de gauche a` droite et de haut
en bas), en µK2CMB calcule´s par la me´thode de´crite en 10.6.2 a` partir des cartes I, Q et U mesure´es par Wmap a` 23
GHz [Page et al. 2006] et auxquels nous avons soustrait le bruit instrumental a` l’aide de simulations (croix noires).
Les barres d’erreurs sont e´galement estime´es a` partir des simulations de bruit. Nous leur comparons les spectres de
puissance angulaire de notre “mode`le raffine´” extrapole´ a` 23 GHz, pour le synchrotron (ligne brise´e orange) et pour
la poussie`re (ligne brise´e rouge). Nous pre´sentons e´galement la somme de ces deux composantes a` laquelle nous avons
ajoute´ une contribution de CMB et de rayonnement de freinage (triangles bleus). Ces spectres sont calcule´s pour une
coupure galactique |b| > 5.
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Fig. C.8 – Spectres de puissance angulaire CTT` , C
EE
` , C
BB
` , C
TE
` , C
TB
` et C
EB
` (de gauche a` droite et de haut
en bas), en µK2CMB calcule´s par la me´thode de´crite en 10.6.2 a` partir des cartes I, Q et U mesure´es par Wmap a` 33
GHz [Page et al. 2006] et auxquels nous avons soustrait le bruit instrumental a` l’aide de simulations (croix noires).
Les barres d’erreurs sont e´galement estime´es a` partir des simulations de bruit. Nous leur comparons les spectres de
puissance angulaire de notre “mode`le raffine´” extrapole´ a` 33 GHz, pour le synchrotron (ligne brise´e orange) et pour
la poussie`re (ligne brise´e rouge). Nous pre´sentons e´galement la somme de ces deux composantes a` laquelle nous avons
ajoute´ une contribution de CMB et de rayonnement de freinage (triangles bleus). Ces spectres sont calcule´s pour une
coupure galactique |b| > 5.
Fig. C.9 – Spectres de puissance angulaire CTT` , C
EE
` , C
BB
` , C
TE
` , C
TB
` et C
EB
` (de gauche a` droite et de haut
en bas), en µK2CMB calcule´s par la me´thode de´crite en 10.6.2 a` partir des cartes I, Q et U mesure´es par Wmap a` 41
GHz [Page et al. 2006] et auxquels nous avons soustrait le bruit instrumental a` l’aide de simulations (croix noires).
Les barres d’erreurs sont e´galement estime´es a` partir des simulations de bruit. Nous leur comparons les spectres de
puissance angulaire de notre “mode`le raffine´” extrapole´ a` 41 GHz, pour le synchrotron (ligne brise´e orange) et pour
la poussie`re (ligne brise´e rouge). Nous pre´sentons e´galement la somme de ces deux composantes a` laquelle nous avons
ajoute´ une contribution de CMB et de rayonnement de freinage (triangles bleus). Ces spectres sont calcule´s pour une
coupure galactique |b| > 5.
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Fig. C.10 – Spectres de puissance angulaire CTT` , C
EE
` , C
BB
` , C
TE
` , C
TB
` et C
EB
` (de gauche a` droite et de haut
en bas), en µK2CMB calcule´s par la me´thode de´crite en 10.6.2 a` partir des cartes I, Q et U mesure´es par Wmap a` 61
GHz [Page et al. 2006] et auxquels nous avons soustrait le bruit instrumental a` l’aide de simulations (croix noires).
Les barres d’erreurs sont e´galement estime´es a` partir des simulations de bruit. Nous leur comparons les spectres de
puissance angulaire de notre “mode`le raffine´” extrapole´ a` 61 GHz, pour le synchrotron (ligne brise´e orange) et pour
la poussie`re (ligne brise´e rouge). Nous pre´sentons e´galement la somme de ces deux composantes a` laquelle nous avons
ajoute´ une contribution de CMB et de rayonnement de freinage (triangles bleus). Ces spectres sont calcule´s pour une
coupure galactique |b| > 5.
Fig. C.11 – Spectres de puissance angulaire CTT` , C
EE
` , C
BB
` , C
TE
` , C
TB
` et C
EB
` (de gauche a` droite et de haut
en bas), en µK2CMB calcule´s par la me´thode de´crite en 10.6.2 a` partir des cartes I, Q et U mesure´es par Wmap a` 94
GHz [Page et al. 2006] et auxquels nous avons soustrait le bruit instrumental a` l’aide de simulations (croix noires).
Les barres d’erreurs sont e´galement estime´es a` partir des simulations de bruit. Nous leur comparons les spectres de
puissance angulaire de notre “mode`le raffine´” extrapole´ a` 94 GHz, pour le synchrotron (ligne brise´e orange) et pour
la poussie`re (ligne brise´e rouge). Nous pre´sentons e´galement la somme de ces deux composantes a` laquelle nous avons
ajoute´ une contribution de CMB et de rayonnement de freinage (triangles bleus). Ces spectres sont calcule´s pour une
coupure galactique |b| > 5.
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Fig. C.12 – Spectres de puissance angulaire CTT` , C
EE
` , C
BB
` , C
TE
` , C
TB
` et C
EB
` (de gauche a` droite et de haut
en bas), en µK2CMB calcule´s par la me´thode de´crite en 10.6.2 a` partir des cartes I, Q et U mesure´es par Archeops
a` 353 GHz [Ponthieu et al. 2005] et auxquels nous avons soustrait le bruit instrumental a` l’aide de simulations (croix
noires). Les barres d’erreurs sont e´galement estime´es a` partir des simulations de bruit. Nous leur comparons le spectre
de puissance angulaire de l’e´mission de la poussie`re de notre “mode`le raffine´” extrapole´ a` 353 GHz (rouge). Nous
pre´sentons e´galement le mode`le simple d’e´mission galactique pre´sente´ en 7.4.2 (vert). Ces spectres sont calcule´s pour
une coupure galactique |b| > 5.
Fig. C.13 – Spectres de puissance angulaire CTT` , C
EE
` , C
BB
` , C
TE
` , C
TB
` et C
EB
` (de gauche a` droite et de haut
en bas), en µK2CMB calcule´s par la me´thode de´crite en 10.6.2 a` partir des cartes I, Q et U mesure´es par Wmap a` 23
GHz [Page et al. 2006] et auxquels nous avons soustrait le bruit instrumental a` l’aide de simulations (croix noires).
Les barres d’erreurs sont e´galement estime´es a` partir des simulations de bruit. Nous leur comparons les spectres de
puissance angulaire de notre “mode`le raffine´” extrapole´ a` 23 GHz, pour le synchrotron (ligne brise´e orange) et pour
la poussie`re (ligne brise´e rouge). Nous pre´sentons e´galement la somme de ces deux composantes a` laquelle nous avons
ajoute´ une contribution de CMB et de rayonnement de freinage (triangles bleus). Ces spectres sont calcule´s pour une
coupure galactique |b| > 10.
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Fig. C.14 – Spectres de puissance angulaire CTT` , C
EE
` , C
BB
` , C
TE
` , C
TB
` et C
EB
` (de gauche a` droite et de haut
en bas), en µK2CMB calcule´s par la me´thode de´crite en 10.6.2 a` partir des cartes I, Q et U mesure´es par Wmap a` 33
GHz [Page et al. 2006] et auxquels nous avons soustrait le bruit instrumental a` l’aide de simulations (croix noires).
Les barres d’erreurs sont e´galement estime´es a` partir des simulations de bruit. Nous leur comparons les spectres de
puissance angulaire de notre “mode`le raffine´” extrapole´ a` 33 GHz, pour le synchrotron (ligne brise´e orange) et pour
la poussie`re (ligne brise´e rouge). Nous pre´sentons e´galement la somme de ces deux composantes a` laquelle nous avons
ajoute´ une contribution de CMB et de rayonnement de freinage (triangles bleus). Ces spectres sont calcule´s pour une
coupure galactique |b| > 10.
Fig. C.15 – Spectres de puissance angulaire CTT` , C
EE
` , C
BB
` , C
TE
` , C
TB
` et C
EB
` (de gauche a` droite et de haut
en bas), en µK2CMB calcule´s par la me´thode de´crite en 10.6.2 a` partir des cartes I, Q et U mesure´es par Wmap a` 41
GHz [Page et al. 2006] et auxquels nous avons soustrait le bruit instrumental a` l’aide de simulations (croix noires).
Les barres d’erreurs sont e´galement estime´es a` partir des simulations de bruit. Nous leur comparons les spectres de
puissance angulaire de notre “mode`le raffine´” extrapole´ a` 41 GHz, pour le synchrotron (ligne brise´e orange) et pour
la poussie`re (ligne brise´e rouge). Nous pre´sentons e´galement la somme de ces deux composantes a` laquelle nous avons
ajoute´ une contribution de CMB et de rayonnement de freinage (triangles bleus). Ces spectres sont calcule´s pour une
coupure galactique |b| > 10.
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Fig. C.16 – Spectres de puissance angulaire CTT` , C
EE
` , C
BB
` , C
TE
` , C
TB
` et C
EB
` (de gauche a` droite et de haut
en bas), en µK2CMB calcule´s par la me´thode de´crite en 10.6.2 a` partir des cartes I, Q et U mesure´es par Wmap a` 61
GHz [Page et al. 2006] et auxquels nous avons soustrait le bruit instrumental a` l’aide de simulations (croix noires).
Les barres d’erreurs sont e´galement estime´es a` partir des simulations de bruit. Nous leur comparons les spectres de
puissance angulaire de notre “mode`le raffine´” extrapole´ a` 61 GHz, pour le synchrotron (ligne brise´e orange) et pour
la poussie`re (ligne brise´e rouge). Nous pre´sentons e´galement la somme de ces deux composantes a` laquelle nous avons
ajoute´ une contribution de CMB et de rayonnement de freinage (triangles bleus). Ces spectres sont calcule´s pour une
coupure galactique |b| > 10.
Fig. C.17 – Spectres de puissance angulaire CTT` , C
EE
` , C
BB
` , C
TE
` , C
TB
` et C
EB
` (de gauche a` droite et de haut
en bas), en µK2CMB calcule´s par la me´thode de´crite en 10.6.2 a` partir des cartes I, Q et U mesure´es par Wmap a` 94
GHz [Page et al. 2006] et auxquels nous avons soustrait le bruit instrumental a` l’aide de simulations (croix noires).
Les barres d’erreurs sont e´galement estime´es a` partir des simulations de bruit. Nous leur comparons les spectres de
puissance angulaire de notre “mode`le raffine´” extrapole´ a` 94 GHz, pour le synchrotron (ligne brise´e orange) et pour
la poussie`re (ligne brise´e rouge). Nous pre´sentons e´galement la somme de ces deux composantes a` laquelle nous avons
ajoute´ une contribution de CMB et de rayonnement de freinage (triangles bleus). Ces spectres sont calcule´s pour une
coupure galactique |b| > 10.
179
Annexe C Comparaison du mode`le d’e´mission galactique aux donne´es
Fig. C.18 – Spectres de puissance angulaire CTT` , C
EE
` , C
BB
` , C
TE
` , C
TB
` et C
EB
` (de gauche a` droite et de haut
en bas), en µK2CMB calcule´s par la me´thode de´crite en 10.6.2 a` partir des cartes I, Q et U mesure´es par Archeops
a` 353 GHz [Ponthieu et al. 2005] et auxquels nous avons soustrait le bruit instrumental a` l’aide de simulations (croix
noires). Les barres d’erreurs sont e´galement estime´es a` partir des simulations de bruit. Nous leur comparons le spectre
de puissance angulaire de l’e´mission de la poussie`re de notre “mode`le raffine´” extrapole´ a` 353 GHz (rouge). Nous
pre´sentons e´galement le mode`le simple d’e´mission galactique pre´sente´ en 7.4.2 (vert). Ces spectres sont calcule´s pour
une coupure galactique |b| > 10.
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Re´sume´ :
Cette the`se est de´die´e a` la mesure des anisotropies du Fond Diffus Cosmologique (CMB) ainsi
qu’a` la caracte´risation des e´missions d’avant-plan. Les travaux que nous avons entrepris s’inscrivent
dans le cadre de la pre´paration a` l’analyse et a` l’exploitation des donne´es du satellite Planck.
L’expose´ de´bute par une introduction a` la cosmologie et au CMB. Un e´tat des lieux des mesures
cosmologiques est dresse´ et les expe´riences Archeops, Wmap et Planck sont pre´sente´es.
Une deuxie`me partie est consacre´e a` l’effet d’un champ magne´tique primordial sur la polarisation
du CMB. Nous y de´rivons les spectres de puissance angulaire de cet effet et nous donnons une limite
supe´rieure sur l’intensite´ actuelle de ce champ a` l’aide des donne´es de Wmap.
Dans une troisie`me partie, nous pre´sentons les analyses effectue´es a` partir des mesures de l’expe´rience
Archeops. D’une part, nous montrons le caracte`re gaussien des donne´es en tempe´rature a` 143 GHz,
contraignant ainsi le parame`tre de couplage non line´aire et les re´sidus syste´matiques et d’autre part,
a` l’aide des donne´es a` 353 GHz, nous montrons la premie`re mesure de l’e´mission diffuse polarise´e de
la poussie`re galactique a` grande e´chelle.
Une quatrie`me partie pre´sente une me´thode de se´paration de composantes permettant d’extraire
les diffe´rentes contributions physiques a` partir d’observations multifre´quences, en tempe´rature et en
polarisation. Nous caracte´risons ses performances sur des simulations du ciel vu par Planck.
Enfin, dans une dernie`re partie, nous nous attachons a` mode´liser les e´missions galactiques polarise´es
du synchrotron et de la poussie`re et nous comparons ces e´missions simule´es aux donne´es des expe´-
riences Archeops et Wmap.
Mots clefs : Cosmologie – CMB – Polarisation du CMB – Planck – Archeops – Wmap –
Analyse de donne´es – E´mission galactique
Summary :
This thesis is dedicated to the measurement of the Cosmic Microwave Background (CMB) ani-
sotropies and to the characterization of its Galactic foregrounds. This work has been done in the
framework of the Planck satellite data analysis preparation.
First, a general introduction to cosmology and to CMB is presented. An overview of the current cos-
mological measurements is given and the Archeops, WMAP and Planck experiments are introduced.
Part two is devoted to the effect of a primordial magnetic field on CMB polarization. We derive the
angular power spectra of this effect and give a superior limit on the nowadays intensity of this field
using the WMAP data.
In a third part, we present the analysis we have performed using the Archeops data. First, we
show the Gaussian nature of the temperature data measured at 143 GHz, constraining the non-
linear coupling factor and systematic residuals and then, using the polarized data from the 353 GHz
channel, we show the first measurement of the polarized diffuse emission of dust at large angular
scales.
In a fourth part, we present an original component separation method allowing to extract the various
physical contributions from multi-frequency observations, in both temperature and polarization.
Performances of the method are intensively tested using Planck sky simulations.
Finally, we focus on the modelization of the polarized Galactic emissions of synchrotron and dust
and we compare our simulations of these emissions to the Archeops and WMAP polarized data.
Keywords : Cosmology – CMB – CMB polarization – Planck – Archeops – Wmap – Data
analysis – Galactic emission
